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Résumé
La quête des modes B de polarisation du fond diﬀus cosmologique est aujourd’hui un
des enjeux scientiﬁques majeurs de la cosmologie observationnelle. Observer les modes
B constituerait une sonde directe de la période d’inﬂation. La détection de ce signal,
attendu à un niveau très faible, représente un déﬁ technologique. Il nécessite non seule-
ment une sensibilité importante, mais aussi une soustraction des signaux d’avant-plans
et un très bon contrôle des eﬀets systématiques. Dans ce but, un important travail expé-
rimental est en cours. L’instrument QUBIC est une des expériences dédiées à la détection
des modes B. Il est basé sur une technologie novatrice : l’interférométrie bolométrique,
qui permet de réunir les avantages d’un imageur en terme de sensibilité et ceux d’un
interféromètre en terme de contrôle des eﬀets systématiques. Dans ce manuscrit, nous
expliquerons le concept de l’instrument et nous décrirons ses composantes. Nous nous
concentrerons sur le combineur optique de l’instrument dont nous expliciterons le rôle
et nous présenterons une méthode développée aﬁn d’étudier l’impact des aberrations
optiques et des désalignements des composantes du combineur sur la sensibilité globale
de l’instrument. Nous introduirons une procédure de calibration spéciﬁque à l’interfé-
rométrie bolométrique basée sur la redondance des lignes de base : la self-calibration.
Cette méthode permet de calibrer les paramètres qui caractérisent complètement l’ins-
trument simultanément et pour chaque canal cornet-bolomètre-pointage. Finalement,
nous présenterons les dernières avancées des simulations sur la fabrication des cartes
avec l’instrument QUBIC et sur l’estimation des spectres de puissance.
Mots clés : Cosmologie : Fond Diﬀus Cosmologique, Inﬂation - Instrument : Interféro-
mètre Bolométrique - Méthode : analyse de données
i

Abstract
The quest of B-mode polarisation of the cosmic background is one of the scientiﬁc
priorities of the observational cosmology today. Observing the B-mode would be the
most direct way to constrain the period of inﬂation. The detection of such a weak signal
is however a real experimental challenge. In addition to a high statistical sensitivity
(huge number of horns and bolometers required), future experiments will need an ex-
cellent quality of foreground removal and an unprecedented control of systematics. An
important experimental eﬀort aiming at the detection of the B-mode is in progress. The
QUBIC instrument is one of the many experiments dedicated to the search of B-mode,
it is based on a novel technology: bolometric interferometry. In this thesis, we explain
the design of this instrument and we describe the diﬀerent components. We will focus
on the optical beam combiner, we will present a method which allows to study the ef-
fects of optical aberrations and of misalignments of the components of the combiner on
the global sensitivity of the instrument. We will develop a new speciﬁc procedure of
calibration: the self-calibration, speciﬁc to bolometric interferometry, which is based on
the redundancy of baselines. The self-calibration relies on comparing all the redundant
baselines with each others and permits to calibrate parameters that characterize com-
pletely the instrument at the same time for each channel. Finally, we will present the
latest results of the simulation for the map-making with the instrument QUBIC and the
estimation of the power spectra from the resulting maps.
Keywords: Cosmology : Cosmic Background Radiation, Inﬂation - Instruments : Bolo-
metric Interferometers – Methods : Data Analysis
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Introduction
Ces dernières années ont été marquées par d’importants progrès sur notre compré-
hension des aspects fondamentaux de la cosmologie, avec l’amélioration continuelle de
la précision sur la connaissance des paramètres cosmologiques. Le modèle standard de
la cosmologie, validé par un certain nombre d’observables : le fond diﬀus cosmologique,
l’expansion accélérée de l’univers avec les Supernovae Ia, les oscillations baryoniques
acoustiques avec la distribution des galaxies et la forêt Lyman-α dans les spectres de
quasars, semble être bien établi. Ce progrès a été permis par d’importantes avancées
expérimentales consécutives au développement de nouvelles technologies.
Cependant, des déﬁs observationnels demeurent, parmi lesquels nous pouvons citer :
la détection directe de matière noire, l’explication et la nature de l’énergie noire, la
compréhension de la physique de la réionisation et la validation du modèle de l’inﬂation.
Les théories inﬂationnaires fournissent un ensemble de prédictions pour les conditions
initiales des modèles cosmologiques dont la vériﬁcation représente un enjeu actuel de la
cosmologie observationnelle. L’inﬂation est un mécanisme simple permettant d’engendrer
les perturbations de la métrique à partir des ﬂuctuations quantiques. Les perturbations
engendrées sont de deux types : scalaires et tensorielles. Ces perturbations sont prédites
adiabatiques, de statistique gaussienne et de spectre presque invariant d’échelle. Les
perturbations scalaires correspondent à des ﬂuctuations de densité. Les perturbations
tensorielles correspondent à des ondes gravitationnelles primordiales et leur amplitude
est directement reliée à l’échelle d’énergie de l’inﬂation. Une mesure directe ou indirecte
des ondes gravitationnelles primordiales fournirait une contrainte sur les ﬂuctuations
tensorielles et par conséquent une validation de la théorie de l’inﬂation.
Le rayonnement de fond cosmologique constitue un pilier du modèle du Big-Bang. Ce
rayonnement micro-onde a été détecté en 1965 par les ingénieurs en télécommunications
Penzias et Wilson. Il a fallu attendre le satellite COBE, lancé en 1989, pour détecter les
anisotropies de température du rayonnement de fond diﬀus et la mesure du spectre de
puissance de ces anisotropies à bas multipôle.
Les expériences ballons et au sol qui ont suivi, BOOMERanG, MAXIMA, CBI ... ont
mis en évidence le premier pic acoustique du spectre des anisotropies de température.
En 2003, le satellite WMAP a permis une mesure précise du spectre du multipôle l = 2
jusqu’au troisième pic acoustique. Les expériences qui ont suivi au sol ACBAR, QUAD,
SPT, ACT ... ont une résolution angulaire permettant d’observer à grand multipôle,
et le satellite Planck a permis d’étudier le spectre de puissance sur tout l’intervalle de
multipôles.
L’étude de la polarisation du rayonnement de fond cosmologique est importante car
elle apporte des informations sur la dernière diﬀusion des photons et sur la réionisa-
tion de l’univers par les premières sources lumineuses et une estimation des paramètres
cosmologiques complémentaire à celle des anisotropies de température. Le champ de
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polarisation du fond diﬀus cosmologique peut être linéairement décomposé en modes E
et B. Il est possible de montrer que les ﬂuctuations scalaires engendrent uniquement
des modes E et que les ﬂuctuations tensorielles engendrent des modes E et B. Une
contrainte sur les ﬂuctuations tensorielles pourra donc être apportée par la détection des
modes B de polarisation du fond diﬀus cosmologique. Mais la détection des anisotropies
de polarisation est diﬃcile étant dix fois plus faibles que les anisotropies d’intensité. La
détection des modes E a été réalisée en 2002 par l’interféromètre DASI situé au Pôle
Sud. Le niveau du signal des modes B est attendu encore plus faible : une centaine de
nK, ce qui correspond à 3 ordres de grandeur inférieurs aux anisotropies en temperature.
Sa détection représente à l’heure actuelle un déﬁ technologique. Les détecteurs utilisés
aujourd’hui sont seulement limités par le bruit de photons. Les seuls moyens d’accroître
la sensibilité de l’instrument sont d’augmenter le nombre de détecteurs, le temps d’obser-
vation et/ou d’utiliser des composantes multi-modes sur la bande passante. A cet enjeu,
s’ajoute la nécessité d’un contrôle eﬃcace des eﬀets systématiques et la soustraction des
avant-plans astrophysiques qui contaminent le signal du fond diﬀus aux longueurs d’onde
qui nous intéressent. Les projets dédiés à la détection des modes B nécessitent donc de
développer une analyse de données de plus en plus complexe et le développement de
méthodes eﬃcaces d’étalonnage de l’instrument.
Aujourd’hui, un certain nombre d’équipes se sont concentrées sur la détection des
modes B de polarisation ayant choisi comme concepts instrumentaux celui d’un imageur
ou celui d’un interféromètre. Les imageurs équipés de bolomètres permettent de bénéﬁ-
cier d’une grande largeur de bande et d’un bruit faible (en particulier dans le cas d’un
satellite puisque les bolomètres sont limités par le bruit de photons et que celui-ci est
plus faible hors atmosphère). Les interféromètres ont l’avantage de posséder une optique
propre : les premières composantes de l’instrument à observer le ciel sont les antennes
et non un télescope comme dans le cas d’un imageur. La résolution angulaire est seule-
ment déterminée par la conﬁguration de la matrice de récepteurs. Les interféromètres
ont l’avantage d’oﬀrir un meilleur contrôle des eﬀets systématiques que les imageurs.
C’est dans cette quête des modes B que s’est lancée la collaboration QUBIC et que
s’inscrit le travail explicité dans ce manuscrit. Ce projet résulte de la fusion des colla-
borations BRAIN et MBI, qui avaient pour ambition de réaliser un nouveau concept
instrumental qui combine la technologie d’un imageur avec celle d’un interféromètre :
l’interférométrie bolométrique optimisée dans le but d’un bon contrôle des eﬀets sys-
tématiques. A ce jour, l’instrument QUBIC est partiellement ﬁnancé par l’ANR. Les
premières observations avec un premier module sont prévues pour ﬁn 2015 au Dôme C
en Antarctique.
Les deux premiers chapitres de ce manuscrit seront consacrés au contexte scientiﬁque.
Le premier chapitre présentera de façon succincte le cadre cosmologique dans lequel
s’inscrit cette thèse, du modèle du Big-Bang jusqu’aux modèles d’inﬂation. Nous intro-
duirons le modèle ΛCDM, favorisé par un ensemble d’observables indépendantes et de
prédictions conﬁrmées dont les ﬂuctuations du fond diﬀus et sa polarisation. Nous réali-
serons une liste non exhaustive des problèmes présentés par ce modèle comme l’énergie
noire et la matière noire favorisées par un grand nombre de données, mais qui restent
inexpliquées. Dans un deuxième chapitre, nous traiterons plus spéciﬁquement de la phy-
sique du fond diﬀus et de sa polarisation et nous fournirons le cadre observationnel de
cette sonde et ses principaux enjeux.
Les chapitres suivants aborderont le cadre expérimental de cette thèse. Le troisième
2
chapitre présentera l’architecture de l’instrument QUBIC, les choix technologiques des
diﬀérentes composantes et la sensibilité de l’instrument.
Dans le quatrième chapitre, nous nous concentrerons sur la composante du combi-
neur optique de l’instrument QUBIC et sur son optimisation. Le travail eﬀectué dans ce
but a consisté à développer un algorithme permettant la reconstruction du lobe et de
la fonction fenêtre de l’instrument à partir de simulations du système optique, aﬁn de
déterminer le meilleur concept du combineur optique. Ce travail a été réalisé en collabo-
ration avec l’équipe de l’université de Maynooth. Les résultats obtenus de cet algorithme
permettent d’estimer directement les eﬀets des aberrations optiques de chaque concept
sur la sensibilité de l’instrument et d’en déduire ainsi la performance du combineur
de faisceaux modélisé. Une étude de tolérances du combineur optique de l’instrument
QUBIC sera présentée dans ce chapitre.
Le cinquième chapitre abordera la méthode de calibration développée pour l’instru-
ment QUBIC : la self-calibration. Au cours de cette thèse, un algorithme de technique
d’étalonnage interne spéciﬁque à l’instrument QUBIC a été développé permettant une
détermination précise des eﬀets systématiques instrumentaux. Nous montrerons dans
ce chapitre que cette technique de calibration permet d’obtenir une estimation des ef-
fets systématiques suﬃsante pour diminuer considérablement la fuite de polarisation des
modes E dans les modes B à un niveau tolérable.
Le sixième et dernier chapitre de cette thèse présentera les dernières avancées sur la
fabrication de cartes et l’estimation des spectres de puissance pour l’instrument QUBIC.
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Chapitre 1
Introduction au modèle standard de la
cosmologie
La cosmologie contemporaine est le fruit d’un long passé de conjonctions d’observa-
tions et de modèles théoriques. Le paradigme actuel, appelé le modèle du Big Bang
chaud, a émergé suite à la concordance de résultats observationnels : la loi de Hubble,
l’abondance des éléments légers et le fond diﬀus cosmologique. Ces derniers constituent
les piliers du modèle de la cosmologie actuel. Ces vingt dernières années ont permis de
réaliser des progrès observationnels stupéﬁants : l’observation du premier pic acoustique
du rayonnement de fond cosmologique par les expériences Maxima [187] et BOOME-
RanG [56] ou encore la découverte de l’accélération de l’expansion de l’univers par les
supernovae SNIa [149, 169]. Les résultats plus récents obtenus avec le fond diﬀus cos-
mologique (WMAP [24] et Planck [156]) et des oscillations baryoniques acoustiques ont
permis d’améliorer la précision de notre connaissance sur les paramètres cosmologiques.
Le but de ce premier chapitre est de présenter le modèle standard de la cosmologie, dit
le modèle ΛCDM (CDM pour cold dark matter). Ce modèle représente un univers ho-
mogène et isotrope, de courbure spatiale nulle, et qui contient de la matière noire froide
et de l’énergie noire en plus de la matière baryonique.
Malgré une belle concordance entre de nombreuses observations, des questions de-
meurent : la plus grande partie de la densité de matière dans l’univers est sous la forme
d’une matière inconnue : la matière noire. L’étude des supernovae SNIa a montré que
l’expansion de l’univers était actuellement accélérée, qu’il est possible d’expliquer par
la présence d’une constante cosmologique dans les équations d’Einstein. Le modèle du
Big Bang chaud pose aussi un certain nombre de problèmes : notamment l’ajustement
des conditions initiales, la platitude de l’univers ou la même température observée pour
des zones non corrélées causalement. Ces derniers peuvent être expliqués par l’existence
d’une phase d’expansion accélérée de l’univers primordial, appelée l’inﬂation.
1.1 Emergence de la cosmologie moderne
L’histoire de la cosmologie moderne a débuté avec le premier article d’Einstein de
cosmologie relativiste en 1917 et la découverte de Hubble de l’expansion de l’univers en
1929 et son interprétation de Lemaître. Auparavant, des questions cosmologiques ont
été formulées, basées sur un raisonnement scientiﬁque dont il nous semble intéressant de
rappeler le cadre.
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1.1.1 Histoire brève de l’astronomie
La quête d’une rationalité commence avec les philosophes présocratiques au 6e siècle
avant notre ère. Ils émettent l’hypothèse d’un univers organisé, gouverné par des prin-
cipes naturels qui vont être étudiés et rompent ainsi avec les récits mythiques et les
explications surnaturelles. Cependant, ces premières tentatives sont limitées par l’état
primitif dans lequel se trouve l’astronomie à cette époque dont le modèle est composé
du Soleil, de la Terre, de la Lune, de cinq planètes et des étoiles.
Les historiens interprètent la plus ancienne tentative d’un raisonnement scientiﬁque
concernant l’univers (ou les astres) comme étant celle de Pythagore (570-480 avant J.C.).
Il est le premier à considérer un modèle d’univers qui rend compte de la position du Soleil,
des planètes et de la Lune en orbite sur des sphères concentriques autour d’un feu central.
Il avance l’idée que les mouvements célestes obéissent à des lois quantitatives. Sa théorie
rompt avec le modèle d’un univers plat en aﬃrmant que la Terre est sphérique et tourne
autour de son axe.
La recherche d’une approche rationnelle de l’univers continue à l’époque de Platon
(427-347 avant J.-C.), époque des sophistes et des philosophes chez lesquels les sciences
suscitent un intérêt passionné. Platon est le premier philosophe à proposer un modèle du
cosmos fondé sur la géométrie. Dans son traité le Timée, nous pouvons lire la première
tentative pour décrire l’univers à l’aide des mathématiques. Il déﬁnit le monde comme
un espace clos, sphérique constitué d’un emboitement de sphères en orbites circulaires
autour de la Terre ﬁxe. Mais, il assimile la cosmologie à un mythe dans lequel le monde
est l’oeuvre d’un Dieu artisan : le Démiurge.
Eurodoxe, contemporain de Platon, élabore un modèle mathématique expliquant le
mouvement apparent des planètes (mouvements rétrogrades) avec 33 sphères en rotation
autour de la Terre statique. L’élève de Platon Aristote (384-322 avant J.-C.) complète
son modèle, il distingue deux mondes : le premier représente le monde divin des sphères
célestes où l’outil mathématique est utilisé pour en décrire l’évolution apparente. Le
second est le monde terrestre soumis aux mouvements mécaniques donc physiques. Il
développe l’idée que les astres célestes suivent un mouvement circulaire, uniforme et
éternel tandis que les éléments terrestres ont un mouvement rectiligne vers le haut ou le
bas selon leur masse. Aristarque de Samos (280 avant J.-C.) introduit un modèle plus
simple de ce système avec un mouvement de la Terre sur elle-même et autour du Soleil.
Il mesure sous quel angle la Lune est observée et étudie le phénomène d’éclipse.
Une astronomie pratique se met peu à peu en place dans les siècles suivants. Des
écoles de sagesse apparaissent au cours du 3e siècle, avec des physiques concurrentes.
Cette diversité repose, cependant, sur une base commune : le monde est clos, la Terre
se tient en son centre et l’astronomie décrit le mouvement des sphères célestes. Claude
Ptolémée (100-170) marque le point culminant de la science grecque en réconciliant le
système d’Aristote avec les données astronomiques cumulées. Il élabore un modèle géo-
métrique pour mieux rendre compte des apparences, avec deux solutions distinctes :
cercles concentriques pour les astres non statiques ou un mouvement circulaire tournant
autour de divers centres. Ces deux hypothèses diﬀérentes permettent d’obtenir le même
résultat. Ptolémée rédige l’Almageste dont le titre est en réalité Composition mathéma-
tique où il introduit le système géocentrique dans lequel tout mouvement céleste est en
cercle. Son oeuvre, transmise en Occident, régnera 15 siècles.
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1.1.2 Initiateurs de l’astronomie moderne
Au 15e siècle, le chanoine polonais Nicolas Copernic débute une révolution scientiﬁque.
Il n’abondonne pas le modèle d’un univers clos composé d’astres d’orbites circulaires.
Mais il décrit le mouvement des planètes autour du Soleil, et celui de la Lune autour
de la Terre. Dans son unique ouvrage Des révolutions des orbites célestes, il développe
l’idée d’un système héliocentrique dans lequel le centre de l’univers n’est pas la Terre
mais le Soleil. La Terre eﬀectue une rotation complète sur elle même en un jour et
une révolution complète autour du Soleil en une année. En mettant ainsi la Terre en
mouvement autour du Soleil, Copernic ramène la Terre au simple rang de planète, ce
qui entraine majoritairement des réticences par rapport à son modèle.
Du côté de l’astronomie instrumentale, Tycho de Brahe, astronome danois, fabrique
les premières lunettes et réalise les premières mesures angulaires. Il pose les fondements
d’un modèle copernicien avec les observations des planètes même s’il défend un système
géocentrique. En 1572, il observe une étoile nouvelle qui est en réalité une supernova. Il
étudie la trajectoire d’une comète et démontre que les comètes sont situées sur des orbites
très éloignées et très allongées ce qui s’oppose à un modèle d’univers composé de sphères
ﬁxes comme le modèle d’Aristote. Les observations astronomiques de Tycho de Brahe
permettent à Johannes Kepler d’entériner le modèle copernicien. En calculant l’orbite
de la planète Mars, il s’aperçoit que les observations ne concordent pas avec l’hypothèse
copernicienne d’une orbite circulaire. Il déduit alors que le mouvement de Mars est
elliptique et que ce mouvement est ralenti ou accéléré selon que la planète s’éloigne ou
s’approche du Soleil. Ces deux constats représentent les premier et deuxième principes
de Kepler sur les mouvements des planètes. Il montre par un troisième principe que le
carré de la période orbitale de chaque planète est proportionnel au cube de sa distance
moyenne au Soleil. Ces principes sont énoncés dans ses textes l’Astronomie Nouvelle et
L’harmonie du monde.
Au cours du 17e siècle, la cosmologie d’un univers héliocentrique est acceptée grâce
aux innovations apportées par Galileo Galilée du point de vue observationnel grâce à sa
lunette. Galilée eﬀectue les premières observations télescopiques en 1609. Il est persuadé
de la validité du modèle copernicien et tente d’imposer ce point de vue allant jusqu’à
aﬀronter le tribunal de l’inquisition. Ses observations publiées dans le Sidereus Nuncius
bouleversent un grand nombre de croyances. Il découvre les cratères de la lune, les taches
solaires. Par l’observation de ces dernières, il montre que le Soleil n’est pas immobile au
centre de l’univers mais tourne sur lui-même. Il observe aussi que les étoiles ﬁxes se
révèlent être plus nombreuses ce qui donne l’illusion d’un univers inﬁni. Sa découverte
des variations de phase de Vénus montre que cette planète tourne autour du Soleil ce
qui conﬁrme l’hypothèse d’un univers héliocentrique.
Les découvertes de Galilée permettent d’ouvrir la voie à une cosmologie moderne.
Newton débute ce changement avec l’émergence des lois de la gravitation. Il détermine
la force nécessaire pour maintenir la Lune en orbite autour de la Terre : la force gravita-
tionnelle de l’attraction entre deux corps et la dépendance de cette force avec l’inverse
du carré de la distance entre ces deux objets. Il développe ainsi un nouveau domaine des
mathématiques : l’analyse. Il publie Principes mathématiques de la Philosophie naturelle
(1687). Après Newton, la cosmologie ne sera pas modiﬁée pendant 2 siècles. Son modèle
d’univers est un espace euclidien, inﬁni, rigide et d’un temps éternel.
La loi de la gravitation universelle est vériﬁée au 18e siècle par William Herschel, qui
observe des étoiles doubles en orbite l’une autour de l’autre et qui répondent aux mêmes
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lois que les planètes. Herschel, par ses observations a permis de mettre en évidence l’exis-
tence de diﬀérents types de nébuleuses et entraine l’émergence de nombreuses questions
sur l’échelle des distances. Les nébuleuses ont entrainé une série de discussions, appelées
le Grand Débat, sur leur nature et sur leur distance. Les protagonistes principaux de ces
discussions sont Harlow Shapley et Herber Curtis. Le premier est en faveur d’un univers
inobservable au delà de la Voie Lactée. Le second défend le contraire. Ce débat a été clos
par la détection d’Erdwin Hubble en 1926 de céphéides et de d’autres étoiles variables
dans les nébuleuses. Cette découverte a permis de mesurer la distance de ces objets et
de montrer qu’ils sont extragalactiques.
1.2 Les contributeurs de la cosmologie moderne
Les modèles d’univers connaissent une avancée considérable avec la nouvelle théorie
de la relativité générale d’Albert Einstein, qui publie un premier article en 1917. Ein-
stein révise plusieurs principes de la physique classique : il démontre que le continuum
espace-temps n’existe pas sans son contenu et que la distribution de matière et d’éner-
gie inﬂue sur l’espace-temps en lui imposant une courbure. La gravitation devient alors
une conséquence de la courbure de l’espace-temps. Cette théorie s’impose rapidement et
modiﬁe la vision de l’univers de cette époque. La première image était celle de Platon
dans la Timée : celle d’un monde clos, statique. Ensuite, avec la mécanique newtonienne,
cette vision d’un univers statique dans lequel toutes les parties sont soumises aux mêmes
lois se renforce. C’est l’élaboration de la relativité générale par Einstein qui change cette
vision. Dans un premier temps, Einstein refuse d’abandonner l’idée d’un univers statique
et élabore un nouveau modèle en introduisant la constante cosmologique, préservant la
propriété statique de l’univers. Dix ans plus tard, des observations démontrent l’expan-
sion de l’univers et, c’est l’émergence d’une nouvelle théorie, appelée par dérision Big
Bang par Fred Hoyle, qui ﬁnit par s’imposer grâce à des modélisations mathématiques
et physiques et aux observations qui viendront la conﬁrmer.
Deux hommes, un abbé catholique, physicien belge, mathématicien, Georges Lemaître
en 1929 et un météorologiste, mathématicien, russe, Alexandre Friedmann, en 1922, dé-
couvrent, indépendamment, les solutions cosmologiques des équations de la gravitation
d’Einstein décrivant l’expansion de l’univers. Ils proposent la solution d’espace dyna-
mique qui se dilaterait et se contracterait au cours du temps, et dans lequel l’expansion
serait présente en tout point en un mouvement détectable. Lemaître avance l’idée d’un
état primordial où l’univers a du naître d’un état initial condensé, l’atome primitif : le
modèle du Big Bang. Cette hypothèse va soulever de nombreuses polémiques.
Dans cette section, nous allons expliquer l’émergence du modèle du Big Bang avec la
mesure de l’expansion de l’univers par Hubble jusqu’aux observations actuelles.
1.2.1 Récession des galaxies et homogénéité de l’univers
La mesure du décalage spectral vers le rouge par l’eﬀet Doppler des raies d’émission
des galaxies permet de mettre en évidence l’expansion de l’univers. Le décalage spectral
des raies d’un spectre connu de longueur d’onde λi, observé à la longueur d’onde λ0, est
déﬁni par le paramètre z (redshift)
z =
λ0 − λi
λi
. (1.2.1)
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L’expression générale de l’eﬀet Doppler est donnée par λ0 = λi
√
1+v/c
1−v/c , où v est la
vitesse de récession radiale et c la vitesse de la lumière.
Au premier ordre en v/c, nous obtenons λ0 ≃ λi(1 + v/c), soit
z ≃ v/c. (1.2.2)
Les mesures de distance sont diﬃciles à eﬀectuer. Les distances les plus petites sont
mesurées par parallaxe 1. Pour des distances plus importantes, il est nécessaire de calibrer
avec une étoile brillante : céphéide. Les céphéides sont des étoiles variables dont la relation
période-luminosité est connue. A partir de la luminosité apparente Lapp, la luminosité
absolue Labs peut être déterminée par Labs = 4πd
2Lapp. Les distances d’objets de même
type peuvent être ainsi déterminées par la mesure de leur luminosité apparente.
Au début du 20e siècle, Vesto Melvin Slipher et son équipe observent que la plupart
des galaxies semblent s’éloigner de la Voie Lactée et les unes des autres à l’exception de
la galaxie d’Andromède.
En 1929, Hubble mesure que la vitesse de récession apparente d’une galaxie v est
proportionnelle à la distance d qui la sépare de l’observateur par
v = Hd, (1.2.3)
avec H le paramètre de Hubble qui dépend du temps.
Ce paramètre représente l’expansion de l’univers. La valeur actuelle du paramètre de
Hubble est la constante de Hubble H(t0) = H0. Selon la relation 1.2.3, plus une galaxie
est éloignée, plus sa vitesse apparente est élevée. La distance d des galaxies est mesurée
indépendamment par la corrélation entre leur vitesse de rotation et leur luminosité.
La ﬁgure 1.2.1 représente le diagramme de la vitesse de récession des nébuleuses en
fonction de leur distance mesurée par Hubble. L’échelle à cette époque était incorrecte :
les galaxies semblaient s’éloigner dix fois plus vite les unes des autres par rapport aux
mesures actuelles. Hubble mesure H0 = 500 km.s
−1.Mpc−1 avec 18 galaxies.
En 1932, Einstein et un astronome hollandais Willem de Sitter, développent un modèle
d’univers en expansion avec une géométrie semblable à celle d’un espace euclidien plat.
Les modèles d’univers courbes de Friedmann-Lemaître et d’univers plat d’Einstein-de
Sitter constituent la base de la théorie du Big Bang.
Ce n’est que dans les années 40, que le parallèle entre les travaux de Lemaître, Fried-
mann et Hubble eut lieu. Gamow, Alpher et Herman développent un modèle pour ex-
pliquer la formation des noyaux dans un univers en expansion, utilisant les avancées
de la physique nucléaire et les observations de l’éloignement des galaxies réalisées par
Hubble. Ils avancent l’idée que tous les éléments de l’univers se sont formés au cours de
l’histoire thermique de l’univers : la nucléosynthèse primordiale [9]. Une des prédictions
de ce modèle est l’existence d’un rayonnement de fond cosmologique de corps noir à 5
K. Cependant, il est impossible de former des noyaux de poids atomique important avec
des protons et des neutrons. Ces noyaux ne peuvent se former que par nucléosynthèse
stellaire comme le démontrent par la suite, Burbidge, Hoyle et Fowler [37]. Peebles, Wa-
goner, Hoyle et Fowler [200, 146] expliquent la répartition des abondances observées en
masse soit 75% d’H et 25% d’4He mais aussi des petites quantités d’2H, 3He, 7Li.
1. Le parallaxe est l’angle entre deux directions de visée d’un astre observé depuis deux points diﬀé-
rents.
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Figure 1.2.1: Diagramme de Hubble des vitesses de récession des nébuleuses extra-
galactiques en fonction de leur distance [96]. La pente de la droite déter-
mine le paramètre de Hubble.
1.3 Le modèle du Big-Bang
Les observations de l’expansion de l’univers par Hubble, du fond diﬀus cosmologique
et des éléments formés lors de la nucléosynthèse primordiale ont conjointement participé
à l’élaboration du modèle standard de la cosmologie. Ces trois piliers sont en faveur
du modèle ΛCDM. Ils peuvent être complétés par un certain nombre d’observations
indépendantes en faveur de ce modèle.
1.3.1 Du principe cosmologique au modèle standard de la cosmologie
Le principe cosmologique suppose un univers homogène (invariant par translation)
et un univers isotrope (invariant par rotation) à grande échelle. Ce principe signiﬁe
que statistiquement, dans toutes directions, l’observateur voit un univers identique. La
preuve la plus forte de l’isotropie de l’univers est la carte du fond diﬀus cosmologique
qui est uniforme à 10−5 près pour toute ligne de visée. Ce principe est non valable aux
petites échelles : la répartition des galaxies suit une distribution en ﬁlaments sur des
échelles du Mpc comme le montrent les relevés à diﬀérentes longueurs d’onde : CfA [74],
2dFGRS2 Survey [50], SDSS-DR7 [15] ... .
1.3.1.1 Métrique de Friedmann-Robertson-Walker
En relativité générale, l’homogénéité et l’isotropie de l’univers déterminent l’expression
de la métrique. Une distance est décrite dans l’espace temps par la quantité
ds2 = gµνdx
µdxν , (1.3.1)
avec µ, ν = 0, 1, 2, 3 et gµν le tenseur métrique.
Selon le principe d’homogénéité, la métrique de l’univers observable doit être de la
forme de la métrique de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker (FLRW)
ds2 = −cdt2 + a(t)2[ dr
2
1− kr2 + r
2dθ2 + r2sin2θdϕ2], (1.3.2)
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où k est une constante qui déﬁnit la courbure de l’univers.
Selon la valeur de k, nous distinguons trois cas (nous choisissons le système d’unités
avec c = 1)
– k = 0, la partie spatiale de la métrique est plate. Pour une géométrie euclidienne,
la métrique est celle de Minkowski
ds2 = dt2 − dx2 − dy2 − dz2,
– k = 1, la partie spatiale de la métrique est fermée (espace sphérique),
– k = −1, la partie spatiale de la métrique est ouverte (espace hyperbolique).
Le paramètre a(t) est le facteur d’échelle qui décrit l’expansion de l’univers. Une valeur
croissante de ce paramètre correspond à un univers en expansion, une valeur décroissante
à un univers en contraction et une valeur constante à un univers statique.
L’observation de l’éloignement des galaxies par Hubble a montré que l’univers est en
expansion, ce qui correspond à une distance physique entre un astre et l’observateur qui
croît avec le temps.
Si une particule de coordonnées {r, θ, φ} est ﬁxée dans l’espace temps et n’est soumise à
aucune force externe, ces coordonnées sont dites comobiles. Celles-ci suivent l’expansion
de l’univers.
Nous distinguons la distance physique d’un objet Dp de la distance comobile χ qui ne
varie pas avec l’expansion. La relation entre ces distances est déﬁnie par la longueur de
la géodésique entre ces deux points ds = a(t)dχ, à un instant t tel que
Dp = a(t)χ. (1.3.3)
Dans un univers en expansion, la distance physique est inférieure à la distance como-
bile. La taille de l’univers est plus petite à l’instant t < t0, la lumière a donc parcouru
plus de distance.
La variation du facteur d’échelle a(t) est caractérisée par le facteur du Hubble H(t)
H(t) =
1
a(t)
da(t)
dt
=
a˙(t)
a(t)
. (1.3.4)
Le paramètre de Hubble a pour unité l’inverse du temps. Dans un univers homogène
de FLRW, l’échelle de temps caractéristique, l’échelle de l’âge de l’univers, est t ∼ H−10 .
L’échelle de longueur caractéristique, la taille de l’univers observable, est la distance de
Hubble, RH ∼ H−1. La sphère dont le rayon est égale au rayon de Hubble est appelée
sphère de Hubble.
Nous allons exprimer le facteur d’échelle en fonction du décalage spectral en déter-
minant la trajectoire d’un photon dans la métrique de FLRW. D’après la relativité
générale, les particules suivent des géodésiques : des trajectoires qui sont des maximas
locaux du temps propre. Dans le cas d’un photon, nous imposons que ces géodésiques
suivent ds2 = 0. Si nous ne considérons que la propagation radiale d’un photon, l’Eq.1.3.2
devient
ds2 = dt2 − a(t)2( dr
2
1− kr2 ) = 0. (1.3.5)
Entre deux évènements (t1,r1) et (t2,r2), la trajectoire du photon est déterminée par
11
Chapitre 1 Introduction au modèle standard de la cosmologie
ˆ t2
t1
dt
a(t)
=
ˆ t2
t1
dr√
1− kr2 . (1.3.6)
Pour deux évènements, au temps initial séparés de ∆ti, ils seront séparés d’un temps
∆t0 à la réception
∆t0
a(t0)
=
∆ti
a(ti)
. (1.3.7)
En réécrivant cette expression en fonction des longueurs d’ondes initiale λi et ﬁnale
λ0, nous obtenons
λ0
λi
=
a(t0)
a(ti)
. (1.3.8)
D’après 1.2.1, l’expansion de l’univers induit le décalage spectral en longueur d’onde
z =
a(t0)
a(ti)
− 1. (1.3.9)
1.3.1.2 Equations de Friedmann-Lemaître
La cinématique de l’univers est régie par la métrique de FLRW. La dynamique de
l’univers en expansion apparait uniquement avec le terme du facteur d’échelle, déter-
miné par les équations de Friedmann-Lemaître. Celles-ci s’obtiennent en développant les
équations d’Einstein pour la métrique de FLRW. Nous allons déterminer les équations du
mouvement qui décrivent l’expansion de l’univers, dans le cadre de la relativité générale.
L’univers est décrit par les équations d’Einstein
Rij −Rgij = Gij = 8πGTij + Λgij , (1.3.10)
où Rij est le tenseur de Ricci, R est la scalaire de Ricci et Tij est le tenseur énergie
impulsion. Gij est le tenseur d’Einstein.
En utilisant le principe de moindre action à partir des équations d’Einstein, il est
possible de déterminer les équations de Friedmann-Lemaître. L’explication est fournie
en Annexe A. Nous obtenons
H2 =
(
a˙
a
)2
=
8πG
3
ρ+
Λ
3
− k
a2
, (1.3.11)
a¨
a
= −4πG
3
(ρ+ 3p) +
Λ
3
, (1.3.12)
où Λ est la constante cosmologique qui se comporte comme une composante de ﬂuide
cosmologique de densité ρ = Λ/8πG et de pression p = −ρ.
A partir de la deuxième équation de Friedmann-Lemaître, nous constatons que le
terme ρ + 3p a un rôle attractif et tend à freiner l’expansion, tandis qu’une constante
cosmologique Λ > 0 tend à l’accélérer.
Actuellement, a¨ ≥ 0, si dans le passé, nous avions ρ + 3p > 0, alors a¨ < 0 ; par
conséquent dans un intervalle de temps ﬁni, le facteur d’échelle a a été égal à zéro.
Cet évènement est appelé Big Bang et correspond à une singularité mathématique. Une
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extrapolation au delà du mur de Planck, est impossible dans le cadre de la relativité
générale.
La densité d’énergie ρ est la somme des densités de toutes les composantes de l’univers
ρ =
∑
i ρi, soit la matière i = m, le rayonnement r, la constante cosmologique Λ, la
courbure k.
Si nous multiplions l’Eq.1.3.11 par le facteur d’échelle au carré, puis nous dérivons
cette même équation, nous obtenons 2 a¨a
a2
− 2 a˙a
a3
= 8πG3 ρ˙. En utilisant l’Eq.1.3.12, nous
retrouvons l’équation de conservation d’énergie pour une composante i de l’univers
ρ˙i = 3H(ρi + pi). (1.3.13)
1.3.1.3 Paramètres cosmologiques
Si Λ = 0, l’équation de Friedmann-Lemaître 1.3.11 peut être réécrite sous la forme
k
H2a2
=
ρ
3H2/8πG
− 1 ≡ Ω− 1, (1.3.14)
où Ω =
∑
iΩi.
Le paramètre Ωi est la densité réduite déﬁnie comme étant la somme des rapports de
la densité des composantes ρi sur la densité critique ρc = 3H
2/8πG tel que Ωi = ρi/ρc.
Les densités réduites des composantes Ωi avec i = r, m, qui contribuent à la densité
d’énergie ρ de l’univers, ont pour expression
Ωi =
ρi(t)
3H2/8πG
. (1.3.15)
La densité réduite de la courbure est Ωk = −k/H2a2.
La densité réduite de la constante cosmologique est déﬁnie par ΩΛ = Λ/3H
2.
Nous pouvons ainsi réécrire l’équation 1.3.11 , l’équation de Friedmann-Lemaître sous
la forme
H2 =
8πG
3
ρc = H
2
∑
i
8πG
3H2
ρi +H
2(
−k
a2H2
) = H2(
∑
i
Ωi +Ωk), (1.3.16)
d’où
∑
i
Ωi +Ωk = 1. (1.3.17)
Cette relation est valable à tout instant.
Dans le cas où Ω0 = 1, la courbure est nulle, ce résultat est une des prédictions de
l’inﬂation. Nous verrons que les contributions actuelles du rayonnement et de la courbure
sont négligeables, par conséquent, la densité réduite actuelle est Ω0 ∼ Ωm +ΩΛ.
L’expansion de l’univers est gouvernée par les propriétés de ses composantes, qui
peuvent être caractérisées par une équation d’état : pi = ωiρi, avec ωi une constante. La
valeur de ωi est donnée dans le tableau 1.1 selon la période de domination de la dyna-
mique de l’expansion de l’univers. Nous pouvons reformuler l’expression de l’Eq.1.3.11,
au temps actuel t = t0
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(
H
H0
)2
=
∑
i
Ωi
(
a
a0
)3(1+ωi)
. (1.3.18)
Le ﬂuide est un mélange de rayonnement, de matière non relativiste, de courbure et
de constante cosmologique. L’évolution du facteur d’échelle est donnée par(
H
H0
)2
= Ωr
(
a
a0
)−4
+Ωm
(
a
a0
)−3
+Ωk
(
a
a0
)−2
+ΩΛ. (1.3.19)
Cette expression permet de mettre en évidence la domination de chaque terme les uns
par rapport aux autres.
1.3.1.4 Solutions du modèle standard
Pour chaque composante du ﬂuide, l’Eq.1.3.13 peut être réécrite sous la forme
d ln ρi
d ln a
= 3(1 + ωi), (1.3.20)
en intégrant cette équation, nous obtenons l’évolution de la densité d’énergie en fonc-
tion du facteur d’échelle
ρi ∝ a−3(1+ωi). (1.3.21)
La relation 1.3.21 en fonction du temps est donnée par
a(t) ∝ t−2/3(1+ω), (1.3.22)
pour ω 6= −1. Nous obtenons a(t) ∝ eHt pour ω = −1.
D’après l’Eq.1.3.21, nous pouvons distinguer trois périodes de domination de la dyna-
mique de l’expansion de l’univers, résumées dans le tableau 1.1. La ﬁgure 1.3.1 représente
l’évolution de la densité d’énergie en fonction du facteur d’échelle.
Domination Equation d’état Densité d’énergie Facteur d’échelle
Rayonnement p = 1
3
ρ ρr ∝ a−4 a ∝ t1/2
Matière p = 0 ρm ∝ a−3 a ∝ t2/3
Energie du vide p = −ρΛ indépendante du facteur d’échelle a ∝ eHt
Table 1.1: Dynamique de l’expansion de l’univers.
1.3.1.5 Age de l’univers
Nous déﬁnissons les quantités sans dimension y ≡ aa0 et τ ≡ H0(t− t0) et ls paramètre
a0 = a(t0).
A l’aide de ces déﬁnitions, en négligeant Ωr, nous pouvons réécrire l’Eq.1.3.11
(
dy
dτ
)2
=
y2
H20
[
8πG
3
ρ0
y3
+
Λ
3
− k
y2a20
]
=
Ωm
y
+y2ΩΛ+Ωk = 1+
(
1
y
− 1
)
Ωm+
(
y2 − 1
)
ΩΛ,
(1.3.23)
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Nous obtenons alors l’expression de H0(t− t0)
H0(t− t0) =
ˆ y
0
dy′√
1 +
(
1
y′ − 1
)
Ωm + (y′2 − 1)ΩΛ
. (1.3.24)
En eﬀectuant un changement de variable, pour exprimer cette intégrale en fonction
du décalage spectral, nous avons
H0(t0 − t) =
ˆ z
0
dz′
(1 + z′)
√
(1 + z′)2(1 + Ωmz′)− z′ (2 + z′) ΩΛ
. (1.3.25)
Le rayonnement de fond cosmologique avec les données en température de l’expérience
Planck et les données en polarisation de l’expérience WMAP fournit la valeur de l’âge
de l’univers t0 = (13.817± 0.048)× 109 ans [156].
a(t)
lo
g
(ρ
(t
))
a0aeq
rayonnement
matière
constante cosmologique
Figure 1.3.1: Densité d’énergie en fonction du facteur d’échelle.
1.3.1.6 Distances en cosmologie
Introduisons un système de coordonnées comobiles (χ, θ, φ) tel que
dχ =
ˆ r
0
dr√
1− kr2 , (1.3.26)
avec pour solutions χ =

arcsin r pour k = 1
r pour k = 0
arcsinhr pour k = −1
La métrique FLRW peut être exprimée selon
ds2 = −dt2 + a(t)2[dχ2 + r(χ)2dθ2 + r(χ)2sin2θdϕ2]. (1.3.27)
Suivant une géodésique, un photon émis au point (r, 0, 0) au temps t est reçu par
l’observateur à l’origine du repère à t0, d’où,
ds2 = 0⇐⇒ dt2 = a2dχ2. (1.3.28)
La distance comobile χ est donc la distance en coordonnées comobiles entre deux
points dans l’espace au temps présent t = t0.
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Par intégration de l’Eq.1.3.26, nous obtenons la variable χ, qui n’est pas une observable
χ =
ˆ t0
t
dt
a(t)
. (1.3.29)
Par changement de variable, nous exprimons la distance comobile en fonction du
décalage spectral
χ =
ˆ a0
a(t)
da
aa˙
=
1
a0
ˆ z
0
dz
H(z)
. (1.3.30)
- Distance de luminosité
Un télescope de surface S reçoit le signal d’une source de luminosité absolue L. La
distance de luminosité Dl est fonction de la luminosité absolue L et du ﬂux f tel que
Dl =
(
L
4πf
)1/2
. (1.3.31)
Dans un intervalle de temps donné dt, une source émet dans son référentiel une énergie
égale à hνi, l’énergie reçue à l’intervalle dt0 est hν0.
Entre l’émission et la réception, le nombre de photons est conservé mais pas la fré-
quence. La conservation des photons induit que le nombre total de photons émis par la
source parcourt une distance comobile χ jusqu’au récepteur. Celui-ci est à la distance
physique d = a0χ, où a0 est le facteur d’échelle à la réception des photons.
La densité d’énergie est donnée par dwi = dφidt = d
2Nihνi = IidΩidt, avec dNi le
nombre de photons émis à la fréquence νi, dΩi l’élément d’angle solide et Ii l’intensité
d’émission.
A la réception, la conservation du nombre de photons donne dNi = dN0 et la densité
est dw0 = dφ0dt0 = d
2N0hν0.
Le ﬂux d’énergie est donné par la relation
E0 =
dw0
dt0dS
=
IidΩihν0dt
hνidt0dS
. (1.3.32)
L’élément d’angle solide par élément de surface est pour un angle d’observation θ petit
dΩo
dS
=
cos θ
a20χ
2
∼ 1
a20χ
2
.
Le ﬂux d’énergie se réécrit alors
E0 =
I0
a20χ
2(1 + z)2
. (1.3.33)
Nous constatons que le ﬂux de la source est dilué par deux eﬀets : le décalage spectral
des photons par un facteur (1 + z) et les photons se propagent moins fréquemment car
des photons émis à l’instant δt vont être mesurés à (1 + z)δt d’intervalle.
La luminosité est déﬁnie par l’intégration de la distribution d’intensité sur l’angle
solide : L =
´
IdΩ.
Dans le cas d’une intensité isotrope, l’expression de l’intensité est L = 4πI.
L’Eq.1.3.33 devient
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E0 =
L
4πa20χ
2(1 + z)2
. (1.3.34)
Nous déﬁnissons la distance de luminosité Dl par
Dl = a0χ(1 + z). (1.3.35)
Le développement en série de Taylor à t0 du facteur d’échelle a est
a(t) = a0(1 +H0(t− t0)− 1
2
q0H
2
0 (t− t0)2 +O(t3)). (1.3.36)
Nous déﬁnissons le paramètre de décélération q0 à t = t0
q0 ≡ −a¨0
a˙20
a0 =
−a¨
aH20
=
1
2
Ωm +Ωr +
(1 + 3ω)
2
ΩΛ. (1.3.37)
Cette équation montre que pour ω < −1/3, l’univers est en expansion accéléré.
L’expression de (t0 − t) en fonction de z en utilisant l’Eq.1.3.9 est
(t− t0) = H−10 (z − (1 +
q0
2
)z2 +O(z3)). (1.3.38)
Le développement de l’Eq.1.3.36, dans l’expression de la distance comobile χ, donne
en fonction du paramètre de décélération
χ = a−10 H
−1
0 [z −
1
2
(1 + q0)z
2 +O(χ2)]. (1.3.39)
Finalement, en utilisant l’Eq.1.3.35, nous avons
H0Dl = z +
1
2
(1− q0)z2 +O(z3). (1.3.40)
Nous pouvons remarquer que pour un décalage spectral z petit, l’Eq.1.3.39 s’écrit
H0(a0χ) ∼ z, avec a0χ la vitesse de récession et c = 1. Cette expression correspond à
la loi de Hubble. Il est donc possible d’utiliser le diagramme de Hubble pour obtenir le
paramètre de décélération q0. Il est important de préciser ici que la distance de luminosité
est une observable si la luminosité absolue est connue ce qui nécessite la connaissance
de chandelles standards comme les supernovae.
Par la mesure du diagramme de Hubble de supernovae, deux groupes indépendants
Supernova Cosmology Project et High z supernovae Search [149, 169] ont déterminé
une valeur du paramètre de décélération q0 < 0. Cette mesure représente un argument
en faveur de l’expansion accélérée de l’univers. En 2011, le prix Nobel de physique a
été décerné à Saul Perlmutter, Adam Riess et Brian Schmidt pour cette découverte
historique.
- Distance angulaire
Une distance Da est associée à la taille angulaire δ avec laquelle serait perçu un objet
de taille propre d = aχ. Pour un angle petit, nous obtenons
δ ≡ d
Da
. (1.3.41)
Le long de la géodésique d’un photon, dans la direction transversale de l’objet observé,
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la distance angulaire Da est reliée à la distance de luminosité Dl par
Da = ar(χ) =
a0χ
1 + z
=
Dl
(1 + z)2
. (1.3.42)
En utilisant 1.3.40, nous obtenons
H0Da = z − 1
2
(3 + q0)z
2 +O(z3). (1.3.43)
La ﬁgure 1.3.2 représente une comparaison de diﬀérentes distances en fonction de la
cosmologie pour trois modèles diﬀérents : le modèle d’Einstein de Sitter (EdS), soit un
espace-temps avec courbure constante en expansion, un modèle vide et le modèle actuel
ΛCDM. La distance de vol (lookback time) est la diﬀérence d’âge entre l’univers actuel à
t0 et l’âge auquel le photon a été émis tem : Dlbt = t0 − tem. Nous remarquons sur cette
ﬁgure que pour un décalage spectral très petit, les distances sont égales à H0z. Pour une
supernova SNIa, observée à z = 1, les valeurs obtenues des distances calculées sont très
diﬀérentes. La distance de luminosité H0r/c = 1.2 est égale à 4 fois la distance angulaire
H0r/c = 0.3. Pour le même z, le modèle ΛCDM prédit une distance de luminosité plus
grande soit une luminosité de l’objet mesurée plus faible, par rapport à la prédiction
d’un modèle EdS. Cet eﬀet représente un argument en faveur du modèle ΛCDM.
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Figure 1.3.2: Mesures de distance en fonction du décalage spectral : un univers d’Ein-
stein de Sitter, un modèle vide et le modèle standard ΛCDM.
1.3.1.7 Horizons en cosmologie
La vitesse ﬁnie de propagation des photons amène à déﬁnir la notion d’horizon. Le
lecteur pourra trouver une déﬁnition précise de la notion d’horizon en cosmologie dans
[171, 54]. Nous allons introduire dans cette section les notions de rayon de Hubble et
d’horizon des particules qui nous seront utiles par la suite.
Le rayon de Hubble est déﬁni comme la distance à laquelle la vitesse de récession
atteint la vitesse de la lumière, au delà de cette distance, vrec > c et au deçà vrec < c.
Un objet peut être à l’intérieur de la sphère de Hubble à un instant t, puis en sortir et
entrer de nouveau à un instant ultérieur comme durant l’inﬂation. La sphère de Hubble
18
1.4 Histoire énergétique de l’univers
est aussi appelée horizon cosmologique, car au delà de cette sphère, les structures de la
métrique ne seront plus en contact causal et ne subiront que les eﬀets de l’expansion.
L’horizon d’une particule est déﬁnie comme la distance comobile qui sépare la particule
de l’observateur avec lequel elle a pu être en contact causal. Prenons un photon qui
satisfait la géodésique d’équation ds2 = 0. Nous pouvons utiliser l’Eq.1.3.6, et déﬁnir la
distance d’horizon xh d’une particule obtenue à la singularité initiale
xh(t) =
ˆ xh
0
dx√
1− kx2 =
ˆ t
0
dt′
a(t′)
. (1.3.44)
La distance propre jusqu’à l’horizon mesurée à t est donnée par
dh(t) = a(t)
ˆ t
0
dt′
a(t′)
= a(t)xh(t). (1.3.45)
Selon le modèle ΛCDM, la distance dh(t) est ﬁnie, le cône de lumière passé est limité
par l’horizon de la particule, c’est à dire par la frontière entre l’univers visible et la
partie de l’univers depuis laquelle le photon n’a pas encore atteint l’observateur. Suivant
la composante de la domination de l’univers, l’évolution du facteur d’échelle est donné
par a(t) ∝ tn suivant l’Eq.1.3.22. Nous obtenons alors dh = 2t, pour un univers dominé
par la matière relativiste n = 1/2 et dh = 3t pour un univers dominé par la matière,
n = 2/3.
Au temps de la formation des premiers atomes, appelée l’époque de la recombinaison,
l’horizon est de l’ordre de la distance de Hubble : arecxh(arec) ∼ RH(arec), ce qui cor-
respond à un angle d’environ 1 degré sur le ciel. Cette séparation signiﬁe que les points
séparés par des angles supérieurs n’étaient pas en contact causal avant la recombinaison.
Or, l’homogénéité apparente du fond diﬀus indique que l’univers est homogène sur la
surface de dernière diﬀusion, donc sur des échelles séparées de plus d’1 degré. Ce résultat
constitue le problème de l’horizon que nous expliciterons par la suite.
1.4 Histoire énergétique de l’univers
Nous allons citer brièvement les diﬀérentes étapes de l’évolution thermique de l’univers
présentées dans la ﬁgure 1.4.1 :
- 1019 GeV : Temps de Planck (10−43 s).
- 1016 GeV : Fin de la grande uniﬁcation (GUT) entre les interactions forte et élec-
trofaible. Cette période correspondrait à la création des défauts topologiques, des cordes
cosmiques, des monopôles... et aussi de façon indépendante à la phase d’inﬂation pen-
dant laquelle le facteur d’échelle a pour évolution a(t) ∝ eHt. Cette phase permet de
résoudre de nombreux problèmes du modèle ΛCDM, comme le problème de l’horizon et
de la platitude et de générer les perturbations dans l’univers.
- 100 GeV : Brisure de la symétrie électrofaible.
- 1 GeV : Transition de phase quarks-hadrons. A cette échelle d’énergie, le modèle
standard de la physique des particules peut être appliqué. Jusqu’à cette énergie, l’univers
est un plasma d’électrons, photons, quarks et gluons. En dessous de cette énergie, les
quarks libres et les gluons sont conﬁnés sous forme de hadrons. Diﬀérentes expériences
étudient cette physique comme le projet ALICE [1].
- 1 MeV : Nucléosynthèse primordiale. A partir d’une température de 1011K, les pro-
tons et les neutrons interagissent lors des collisions n + p → D + γ et forment ainsi les
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noyaux les plus légers comme le deutérium et le tritium. A une température de 109K,
les éléments plus lourds se forment de l’hélium jusqu’au lithium. A cette énergie, les
neutrinos se découplent et se propagent librement formant un rayonnement de fond à la
température actuelle de 1.96K, mais diﬃcilement détectable [76].
- 1 eV : Egalité matière-rayonnement. L’univers est dominé par les particules relati-
vistes (p = ρ/3) jusqu’à l’égalité matière-rayonnement et le facteur d’échelle évolue tel
que a(t) ∝ t1/2. Il sera ensuite dominé par la matière (p = 0) avec a(t) ∝ t2/3.
- 0.5 eV : Recombinaison. Les électrons libres et les protons forment les atomes les
plus légers : atomes d’hydrogène ; c’est l’époque de la recombinaison. L’univers devient
transparent aux photons et le rayonnement de ces photons constitue le rayonnement de
fond cosmologique. Le découplage rayonnement-matière correspond donc à la dernière
interaction des photons du rayonnement de fond cosmologique avec la matière.
- 5 meV : Début de la formation des galaxies par instabilité gravitationnelle dans les
puits de potentiel de matière noire. La formation des structures peut être bien décrite par
la théorie de gravité de Newton. Lors de l’eﬀondrement par instabilité gravitationnelle,
nous pouvons distinguer une phase d’évolution linéaire, puis non linéaire lorsque les
eﬀets de la gravité deviennent importants. La première phase peut être résolue de façon
analytique, la deuxième phase nécessite des simulations numériques.
!"#$%&#'"(&$#'
!"#$%&#'"(&$#'
)($*+,("'%+-+.&#'
/0&("&1+,("'
2%#'1(*3$#'
/#4(*3&"+&1("'
/045+67#*#"8'
964-0(1:"85;1#'
<$&*($=&+-#'
>45#--#'+?8@'
/+:(""#*#"8'=#'A("='4(1*(-(%&B6#'
C(-+$&1+,("'*(=#1'D'
)-6486+,("1'=#'
=#"1&80'
E"=#1'
%$+F&8+,(""#--#1'
G#*<1'H+""0#1I'
>"#$%&#'
!"#$%&'(
J6<#$"(F+#'K+'
J8$6486$#'L'%$+"=#'045#--#'
E14&--+,("1'3+$:("&B6#1'+4(61,B6#1'
M6+1+$1'
N#",--+%#'%$+F&8+,(""#-'
!"##"$%&'(
G$+"1&,("'OP4*'=Q5:=$(%;"#'
Figure 1.4.1: Histoire thermique de l’univers. Cette ﬁgure traduite est tirée de [20].
1.5 Le modèle ΛCDM
Un ensemble d’observations indépendantes convergent vers le modèle ΛCDM . Nous
allons détailler un certain nombre de ces sondes.
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1.5.1 Les oscillations baryoniques acoustiques (BAO)
Les oscillations baryoniques acoustiques correspondent aux ondes acoustiques pré-
sentes dans le plasma baryon-photon avant le découplage. Alors que les surdensités de
matière noire attirent gravitationnellement la matière, la pression des photons entraîne
une résistance générant des ondes acoustiques dans le plasma primordial. Lorsque le dé-
couplage a lieu, les photons peuvent se diﬀuser librement, et les ondes acoustiques sont
gelées. La distance que les ondes ont pu parcourir avant le découplage, appelée l’horizon
sonique rs, imprime une échelle particulière dans la distribution photon-matiere à cette
époque. Cette échelle constitue un étalon standard, qui permet de mesurer la distance
du diamètre angulaire (observation transverse) et le taux d’expansion (observation dans
la ligne de visée) en fonction du décalage spectral et donc de contraindre l’énergie noire.
L’empreinte des oscillations acoustiques des baryons dans le plasma primordial peut être
détectée dans les relevés de structures à grande échelle, sur une distance de l’ordre de
150 Mpc et dans le spectre des anisotropies du rayonnement de fond cosmologique. L’ef-
fet des BAO a été observé, pour la première fois, dans la série de pics du spectre de
puissance angulaire du fond diﬀus cosmologique [57]. Avec le grand sondage de galaxies
de l’expérience BOSS [5], il a été possible de reconstruire le champ de densité et de
mesurer la fonction de corrélation à deux points et le spectre de puissance de la distri-
bution de galaxies, et ce sondage a permis la détection des oscillations acoustiques de
baryons à 5σ, sous la forme d’un pic dans la fonction de corrélation et d’oscillations dans
le spectre de puissance [16]. Les BAO ont été aussi détectées par l’expérience BOSS avec
des quasars à grand décalage spectral entre 2.3 < z < 3.5 en utilisant les mesures de
densité d’hydrogène neutre des forêts Lyman-alpha de ces quasars [38]. Cette détection
fournit une mesure du taux d’expansion de l’Univers à une époque où l’énergie sombre
ne dominait pas. Ces données combinées avec les données du fond diﬀus de WMAP
7ans [111] fournissent une valeur du paramètre de Hubble H(z = 2.3) = (224 ± 8)
km.s−1.Mpc−1. Ce résultat montre que l’expansion était décélerée entre 0.7 < z < 2.3
dans la période de domination de la matière de l’univers. Les contraintes cosmologiques
obtenues avec les galaxies et les quasars convergent vers un univers plat dominé par une
constante cosmologique. Ces détections fournissent une preuve que les ﬂuctuations aux
grandes échelles croissent selon la théorie des perturbations linéaires depuis z ∼ 1000
et conﬁrment l’existence de la matière noire au temps de la recombinaison. Si l’univers
contenait uniquement des baryons, la signature acoustique devrait être beaucoup plus
importante.
1.5.2 Cisaillement gravitationnel
Les images des galaxies d’arrière plan sont déformées par l’eﬀet gravitationnel des
masses le long de la ligne de visée des photons. Des puits de potentiel gravitationnel
importants comme les amas de galaxies induisent une distorsion de l’image sous forme
d’arcs, d’images multiples. Cet eﬀet est sensible au potentiel gravitationnel intégré le long
de la ligne de visée. Il est extrêmement prometteur, étant sensible à la masse de la matière
indépendamment de sa nature. Il permet de briser la dégénérescence entre les paramètres
Ωm et σv8
2. Cet eﬀet est observé dans les grands relevés photométriques tel que SDSS III
[65] ou CFHTLS [66, 90]. Par ailleurs, au sein des systèmes lentillés, les retards de temps
2. Le paramètre σv8 est la déviation standard de la densité de masse à l’échelle de 8h
−1 Mpc, il
représente la normalisation de l’amplitude du spectre des perturbations primordiales P (k).
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entre les ﬂux observés des images, résultant de la variabilité intrinsèque d’un quasar
sous l’eﬀet d’amas de galaxies intermédiaires, permettent d’obtenir des valeurs de plus
en plus précises de la constante de Hubble H0. Cette mesure dépend de la séparation
angulaire des images et de la distribution de masse de la lentille. La contrainte obtenue
sur H0 est (60± 20) km.s−1.Mpc−1 [7].
1.5.3 La nucléosynthèse primordiale
Le modèle de la nucléosynthèse primordiale permet de réaliser des prédictions sur
l’abondance des éléments légers D, 3He, 4He et 7Li. La détermination des abondances pri-
mordiales est réalisée en intégrant les équations de Boltzmann appropriées pour chaque
espèce nucléaire. Les valeurs prédites pour ces abondances sont en accord avec des ob-
servations indépendantes, et donc la nucléosynthèse primordiale constitue une validation
du modèle du Big Bang chaud. La mesure de l’abondance du deutérium est réalisée en
mesurant le spectre d’absorption en Lyman α des quasars par les nuages intergalac-
tiques 3 ou la mesure de l’abondance 4He dans les régions HII. Des estimations de la
densité de baryons par la nucléosynthèse primordiale Ωbh
2 = 0.0205 ± 0.0018 [138] et
par le rayonnement de fond cosmologique Ωbh
2 = 0.02205± 0.00028 [156] montrent que
ces deux sondes sont en excellent accord. Cette valeur est signiﬁcativement inférieure
aux estimations de la densité réduite totale de matière Ωm, ce qui implique l’existence
de matière noire non-baryonique.
1.5.4 Le diagramme de Hubble
Le diagramme de Hubble constitue à lui seul un argument en faveur d’un univers en
expansion accélérée. Cette mesure doit être réalisée suﬃsamment à grande échelle pour
que l’expansion domine la vitesse propre des galaxies, mais assez proche pour que la
loi de Hubble soit valable. Le facteur limitant est la diﬃculté de construire une échelle
de distance ﬁable. Cependant, ces dernières années, le télescope HST (Hubble Space
Telescope) [72] a permis d’obtenir des mesures de H0 avec une précision de l’ordre de
10%. La méthode utilisée consiste à mesurer la luminosité d’une classe d’objets où la
luminosité est soit constante, soit reliée à un autre paramètre indépendant de la distance,
ce qui permet de calibrer des distances relatives. Diﬀérents objets sont utilisés pour
réaliser cette calibration : les céphéides, les supernovae, la relation de Tully-Fisher et
le plan fondamental des galaxies elliptiques. Riess et al. [170] ont utilisé les céphéides
dans les galaxies hôtes de 8 supernovae pour déterminer la relation magnitude-décalage
spectral et ont obtenu H0 = 73.8± 2.4 km.s−1.Mpc−1.
Les supernovae permettent d’obtenir le diagramme de Hubble à grand z. La ﬁgure 1.5.1
représente ce diagramme mesuré par deux groupes : le Supernova Cosmology Project et
le High-Z Supernova Search [149, 169]. L’ajustement de la distance de luminosité en
fonction du décalage spectral contraint une valeur de la constante cosmologique diﬀérente
de zéro à 99% de niveau de conﬁance. En 1999, avec 42 supernovae, Perlmutter et
son groupe obtiennent des contraintes des paramètre Ωm = 0.3 et ΩΛ = 0.7 [150].
Les barres d’erreur de ces mesures restent élevées. Elles proviennent de la statistique
(qui a sensiblement augmenté depuis ces mesures), et de l’hypothèse que les supernovae
lointaines sont des chandelles standards. Leur processus astrophysique est encore mal
3. Cet eﬀet est l’eﬀet Gunn Peterson [82]. Il est caractérisé par un ensemble de raies en absorption
dans les spectres de quasars à environ z = 6.
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connu et l’absorption par leur milieu interstellaire aﬀecte leur luminosité. Les derniers
résultats de Planck [156] mettent en évidence une tension à 2σ entre les données de
Planck combinées avec celles des oscillations baryoniques acoustiques et les données des
supernovae. Le sondage de supernovae choisi, est celui de SNLS-3ans [51], il ne prend
pas en compte l’amélioration de la calibration photométrique développée dans [26] et
de la statistique avec les supernovae de SDSS [39]. Les contraintes apportées par les
supernovae en tenant compte de ces deux améliorations ne sont pas encore publiées mais
semblent converger vers un modèle ΛCDM.
Figure 1.5.1: Diagramme de Hubble de supernovae Ia mesuré par les expériences Super-
nova Cosmology Project et le High-Z Supernova Search [149, 169] comparé
aux prédictions de trois modèles ΛCDM . La ﬁgure de droite montre la
diﬀérence entre les données et un univers ouvert avec Ω0 = Ωm = 0.3.
1.5.5 L’étude des grandes structures
Les amas de galaxies constituent des traceurs de la distribution de masse (avec la
forêt Lyα, la raie 21cm d’hydrogène). Ils sont très sensibles aux ﬂuctuations de densité
et, permettent de poser des contraintes sur les paramètres Ωm, σv8, H0, Ωb. Dans la limite
de la compréhension de la physique sous jacente des amas, il est possible de contraindre
l’évolution de l’univers en étudiant leurs caractéristiques (température, luminosité...). Le
concept d’utiliser les galaxies comme un traceur biaisé de la distribution de la matière
a été développé par Kaiser en 1984 [101]. Ceci implique que le contraste de densité de
la matière lumineuse δl est proportionnel à celui de la matière noire δc. Le coeﬃcient
de proportionnalité est le biais b. Il dépend de la nature des traceurs et de leur masse.
Pour déterminer la distance des galaxies dans la ligne de visée, il faut prendre en compte
le décalage spectral, et nous avons vu que pour déterminer la distance comobile d’un
objet, il faut supposer un modèle cosmologique, soit une cosmologie ﬁducielle. Le déca-
lage spectral de l’objet dépend aussi de la distribution de sa vitesse propre, qui aﬀecte
dans l’espace des décalages spectraux le champ de densité. Ces déplacements peuvent
être séparés en deux types : un déplacement du à des vitesses aléatoires créant un étire-
ment de l’amas (doigt de Dieu) et un déplacement cohérent, appelé l’eﬀet Kaiser. Une
comparaison directe des cartes de vitesse et de la distribution des galaxies permet dans
le cadre du le modèle ΛCDM, de mesurer Ωm. Le résultat de l’analyse de la fonction
de corrélation des galaxies du sondage 6dFRGS fournit une valeur σv8 = 0.76 ± 0.11 et
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Ωm = 0.250 ± 0.022 [98]. Ce type d’analyse statistique permet aussi de déterminer le
spectre de puissance. Une détermination de ce spectre à diﬀérents z permet de mesurer
son évolution au cours du temps en tenant compte de la dégénérescence induite par le
biais et des distorsions liées aux vitesses particulières de ces traceurs.
1.5.6 Le rayonnement de fond cosmologique
Le fond diﬀus cosmologique est la sonde dont la physique est la mieux connue. Il a
été découvert par les astrophysiciens Penzias et Wilson en 1964, ils ont reçu le prix
Nobel en 1979 pour cette détection. Les mesures de précision du fond diﬀus ont débuté
avec les instruments FIRAS et DMR embarqués dans le satellite COBE [30] en 1989.
L’instrument FIRAS a mesuré un spectre de corps noir presque parfait à 2.7±0.001 K,
cette mesure est l’une des mesures les plus précises de l’histoire. L’instrument DMR
a permis de réaliser une carte des anisotropies de température à la résolution de 7°.
Cette résolution permet une détermination du spectre de puissance jusqu’à un multipôle
de 20. Suite à ces observations, les instruments dans l’espace WMAP et Planck, ainsi
qu’un grand nombre d’expériences au sol et ballons ont permis la caractérisation de ces
anisotropies de température et la détection de la polarisation du rayonnement du fond
diﬀus. En 1999, les données de BOOMERanG [56] et MAXIMA [187] permettent la
détection du premier pic acoustique du spectre de puissance, fournissant une contrainte
forte sur Ω0 et un argument très fort en faveur d’un Univers plat. En 2002, l’expérience
ballon Archeops [25] a permis de lever les ambiguïtés entre les jeux de données de COBE
et celles de BOOMERanG sur les systématiques liées à la normalisation des deux jeux
de données.
L’expérience satellite WMAP a permis de fournir une carte complète du ciel à une
résolution angulaire de 0.3°, l’incertitude est seulement limitée par la variance cosmique
du multipôle l = 2 jusqu’au deuxième pic acoustique. Les données WMAP-9ans [24]
fournissent une mesure en température et en polarisation E sur tout le ciel et ont permis
d’obtenir les spectres de puissance : TT , TE et EE. Les mesures des spectres TE et
EE sont en accord avec les prédictions issues des paramètres dérivés du spectre TT ,
ce qui met en évidence une compréhension excellente de la physique sous-jacente. Une
des conclusion majeures des résultats du satellite Planck publiés ﬁn mars 2013 [156]
est le très bon accord entre le spectre de puissance en température aux petites échelles
angulaires et les prédictions du modèle ΛCDM. Ces données ne montrent pas d’évidence
pour des non-gaussianités primordiales en accord avec le modèle ΛCDM qui prédit des
ﬂuctuations primordiales gaussiennes [159].
1.5.7 Discussion
Il apparaît de l’ensemble des résultats de ces sondes que les observations convergent
vers le modèle ΛCDM, cette concordance est illustrée par la ﬁgure 1.5.2. Cette ﬁgure
montre comment la combinaison de trois sondes : le fond diﬀus cosmologique (WMAP
[111]), les oscillations baryoniques acoustiques (SDSS-DR7, 2dFGRS [148]) et les su-
pernovae Ia [169] brise la dégénérescence entre les densités réduites ΩΛ,0 et Ωm,0. Les
contours combinés sont en accord avec le modèle ΛCDM à 68% de niveau de conﬁance.
La ﬁgure 1.5.3 de gauche représente la combinaison du fond diﬀus avec les données de
Planck [156], aux petites échelles de SPT [174] et ACT [112], des oscillations acoustiques
(SDSS DR7 [148], WiggleZ [29], BOSS DR9 [4]). La dégénérescence géométrique entre
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les paramètres Ωm et ΩΛ est partiellement brisée par cette combinaison de données. La
contrainte est considérablement améliorée avec l’ajout de la reconstruction du spectre
lentillé fourni par Planck et les oscillations acoustiques baryoniques comme le montre la
ﬁgure de droite. Le tableau 1.2 donne des contraintes sur les paramètres cosmologiques
des paramètres libres du modèle standard [156], obtenues de la combinaison des données
en température du satellite Planck, des données en polarisation de WMAP aux grandes
échelles angulaires (basL), des données des expériences ACT et SPT aux petites échelles
angulaires (hautL) et des oscillations baryoniques acoustiques (BAO). Le paramètre θ∗
représente la taille angulaire de l’horizon sonore au moment de la dernière diﬀusion.
Figure 1.5.2: Contrainte sur le paramètre de l’énergie noire en fonction du paramètre
de densité de la matière en combinant divers jeux d’observation (contours
à 68%, 95% et 99%), le fond diﬀus cosmologique (WMAP [111]), les os-
cillations baryoniques acoustiques (SDSS-DR7, 2dFGRS [148]) et les su-
pernovae Ia [169] [189].
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Figure 1.5.3: Combinaison des paramètres Ωm et ΩΛ pour diﬀérentes valeurs de H0
obtenue avec le fond diﬀus. A droite est ajouté la reconstruction du spectre
lentillé par Planck et les données des oscillations acoustiques [156].
Paramètres Symboles Planck+basL+hautL+BAO
Meilleur Ajustement 68% d’intervalle de confiance
Densité de baryons actuelle Ωbh
2 0.022161 0.02214± 0.00024
Densité de matière noire actuelle Ωch2 0.11889 0.1187± 0.0017
Profondeur optique de la diffusion τ 0.0952 0.092± 0.013
Thomson pendant la réionisation
Densité de l’énergie noire divisée ΩΛ 0.6964 0.6914± 0.010
par la densité d’énergie critique actuelle
RMS des fluctuations de matière σ8 0.8285 0.826± 0.012
actuel dans la théorie linéaire
Décalage spectral auquel l’univers est zre 11.45 11.3± 1.1
à moitié réionisé
Constante de Hubble H0 67.77 67.80± 0.77
Age de l’univers t ×109 13.7965 13.798± 0.037
Taille angulaire de l’horizon sonore 100× θ∗ 1.04163 1.04163± 0.00056
Table 1.2: Paramètres cosmologiques obtenus de la combinaison de plusieurs sondes :
des données en température des expériences Planck, SPT et ACT et des
oscillations baryoniques acoustiques de l’expérience BOSS [156].
Cependant, il demeure un certain nombre de questions, intrinsèques au modèle stan-
dard. Nous allons en lister quelques unes :
- preuve de l’énergie noire
De nature inconnue, l’énergie noire est à l’origine de l’accélération de l’expansion de
l’univers. Une revue de cette composante est réalisée dans [117]. La nécessité de cette
composante est apparue avec l’interprétation des équations de Friedmann-Lemaître. Elle
est conﬁrmée, en 1998, par la mesure de la dérivée seconde du facteur d’échelle en
considérant les supernovae de type Ia comme des échelles standards [149, 169] .
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L’énergie noire pourrait diﬀérer d’une simple constante cosmologique et être dyna-
mique, comme un champ scalaire (modèle de quintessence), qui évolue avec le décalage
spectral. L’équation d’état de ce paramètre peut être contrainte par la mesure radiale
du taux d’expansion H(a).
Il existe quatre sondes sensibles à l’énergie noire : le lentillage gravitationnel, les os-
cillations baryoniques acoustiques, l’étude des amas de galaxies et les supernovae SNIa.
Les sondages d’amas de galaxies mesurent la densité spatiale des galaxies. Cette sonde
est sensible à l’énergie noire par l’eﬀet résultant de la combinaison de la distance du
diamètre angulaire avec la relation du décalage spectral, l’évolution en fonction de temps
du facteur d’échelle et le taux de croissance des structures. Elle a le potentiel statistique
de dominer les techniques des oscillations baryoniques et les supernovae, mais est encore
aﬀectée par les erreurs systématiques dus aux processus astrophysiques non linéaires.
L’approche des oscillations baryoniques acoustiques est aujourd’hui une sonde puis-
sante, moins aﬀectée par les incertitudes astrophysiques que les autres sondes.
Les supernovae de type Ia constituent à ce jour la sonde la plus puissante pour étudier
l’énergie noire, mais le résultat de cette sonde dépend fortement de la précision atteinte
sur les photo-z, pour un décalage spectral mesuré par photométrie multibande.
La technique de lentillage gravitationnel faible est une technique émergente. Si les eﬀets
systématiques sont relativement bien contrôlés, cette sonde peut constituer la sonde la
plus prometteuse. Les données du rayonnement de fond diﬀus cosmologique fournissent
aussi une contrainte sur l’énergie noire par l’eﬀet Sachs Wolfe intégré, qui correspond à
un décalage spectral des photons, lorsqu’ils traversent des puits de potentiel, à l’entrée
et à la sortie du puits. Sans composante d’énergie noire, l’eﬀet observé serait nul, or il a
été observé par la corrélation entre le fond diﬀus et les larges structures à 4σ [81].
- la matière noire
La découverte de Zwicky en 1933 montre que le mouvement des galaxies à l’intérieur
de l’amas Coma est très important et donc la masse nécessaire pour conﬁner les galaxies
à l’intérieur du système observé doit être beaucoup plus grande que la somme de la masse
des étoiles visibles. Les observations en rayons X dans les années 70 et 80 indiquent qu’une
partie signiﬁcative de la masse manquante est sous la forme d’un plasma chaud diﬀus
qui comble l’espace intergalactique dans les amas. Il émerge alors l’idée que les galaxies
individuelles sont entourées d’halos massifs de taille au moins dix fois supérieure à la taille
des galaxies visibles. Les premières simulations dans le début des années 80 ont démontré
que la matière noire est à l’origine des grandes structures et des halos de matière noire.
D’autres preuves sont venues s’ajouter comme les anisotropies du rayonnement de fond
cosmologique. Les ﬂuctuations mesurées sont faibles, cette observation est consistante
avec l’émergence de galaxies à faible décalage spectral et dans le cas de matière noire
non-baryonique.
La nucléosynthèse primordiale permet de contraindre le paramètre de densité Ωbh
2. Les
abondances observées du deutérium et de l’hélium 4 donnent des contraintes similaires
à celles du rayonnement de fond cosmologique Ωbh
2 ≃ 0.02. Cette valeur relativement
basse démontre qu’il doit exister de la matière noire principalement non-baryonique.
Il existe diﬀérents scénarios sur la nature de la matière noire : de la matière noire
baryonique (des nuages moléculaires froids et denses et des MACHOs corps massifs
et compacts du halo galactique, des naines brunes, des étoiles à neutrons ... ), de la
matière noire non-baryonique dominante (WIMPS particules massives et interagissant
faiblement, les axions proposés par Peccei et Quinn en 1977 pour résoudre le problème
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de la violation de CP). La matière noire non-baryonique n’existe pas dans le modèle
standard et requière une nouvelle physique comme la supersymétrie.
Beaucoup d’expériences ont pour objectif la détection directe de ces particules en
mesurant le recul du nucléon après avoir interagi avec le WIMPs : CDMS [3], Edelweiss
[64], XENON [17]. Une détection indirecte pourrait être réalisée par les rayons γ qui
résultent de l’annihilation des WIMPS, avec les expériences Fermi [114], HESS [2] et
MAGIC [120].
Des théories ont été développées pour élaborer des modèles sans matière noire comme
la théorie MOND (Modiﬁed Newtonian Dynamics) [47]. Cette théorie permet de re-
produire les courbes de rotation des galaxies. Mais un certain nombre d’observations
astrophysiques remettent en cause cette théorie. Contrairement à la théorie de la ma-
tière noire, la théorie MOND ne peut pas expliquer l’aspect de l’amas du boulet [48].
Cette théorie est aussi défavorisée par la cosmologie, par l’observation du pic des oscil-
lations baryoniques acoustiques dans le spectre de corrélation des galaxies en fonction
de la distance comobile, alors que dans le cadre de la théorie MOND, la fonction de
corrélation des galaxies devrait présenter une cassure.
Une liste des incohérences entre les simulations numériques du modèle ΛCDM et les
observations est donnée dans [69]. Nous en citons quelques unes
- les vitesses particulières des amas de galaxies sont prédites de l’ordre de 200 km.s−1
dans un modèle ΛCDM. Ces vitesses peuvent être déterminées par l’eﬀet Sunyaev Zel’dovich,
qui a montré un ﬂux cohérent de 1000 km.s−1 sur des échelles supérieures à 400 Mpc.
La vitesse de collision de l’amas de boulet est supérieure à 3100 km.s−1 à z = 0.3, ce qui
est trop important pour être expliqué par le modèle ΛCDM.
- la découverte d’un amas de galaxies XMMU J2235.3- 2557, à grand décalage spectral,
avec une masse d’environ 4× 1014M⊙ à z = 1.4 indique que la formation des structures
a pris place bien avant et plus vite que les prédictions du modèle ΛCDM.
- le nombre des galaxies naines est inférieur de plusieurs ordres de grandeur aux
prédictions du modèle ΛCDM [34]. Des solutions à ce problème sont que les plus petits
halos de matière noire dans l’univers sont ineﬃcaces dans le processus de formation des
étoiles ou que les simulations numériques ne soient pas représentatives à ces échelles.
- la nucléosynthèse primordiale et les observations sont en très bon accord sur l’abon-
dance de l’hélium et du deutérium mais pas pour le lithium. Le lithium-7 est détecté dans
le spectre d’absorption de l’atmosphère des étoiles de faible métallicité (de Population II)
du halo galactique et dans les étoiles des amas globulaires. Les valeurs obtenues devraient
être indépendantes des composants complexes comme le fer, ce qui est conﬁrmé par le
diagramme Li/H en fonction de Fe/H qui présente un plateau. La présence de ce plateau
signiﬁe que le lithium a du être produit avant le processus de nucléosynthèse stellaire.
Cependant, les valeurs de l’abondance de lithium sont incompatibles d’un facteur 2-3
avec les prédictions de la nucléosynthèse primordiale.
Les satellites WMAP [22] et Planck [158] ont peut-être mis en évidence des anomalies
du fond diﬀus. Ces anomalies sont l’alignement quadrupôle-octopôle, la faible variance,
l’asymétrie hémisphérique, la modulation de puissance dipolaire, le point froid ... . La
puissance du spectre de puissance en température des trente premiers multipôles est
plus faible que ce qui est attendu par le modèle ΛCDM. Ces anomalies pourraient cor-
respondre à des violations des propriétés fondamentales d’isotropie et de gaussianité des
données du rayonnement de fond, qui sont assumées dans l’estimation du spectre de
puissance. Le débat se porte principalement sur les méthodes statistiques qui cherchent
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à détecter des écarts au modèle ΛCDM par analyse à posteriori des cartes et des spectres
obtenus. Une grande partie de la communauté semble penser que ces anomalies sont sur-
estimées, tandis que d’autres auteurs clament une détection signiﬁcative. Des tentatives
pour expliquer ces inconsistances par les erreurs instrumentales, l’émission de sources
astrophysiques locales ou des structures dans l’univers local n’ont pas abouti pour le
moment. Des modèles phénoménologiques ont été suggérés pour expliquer certaines de
ces anomalies comme le modèle de Bianchi. Les données en polarisation permettront
de tester ces anomalies et dans le cas où elles s’avèrent signiﬁcatives, ces anomalies
constitueront les signatures d’une nouvelle physique sous-jacente.
1.6 Les limites du modèle
Les solutions des équations de Friedmann-Lemaître décrivent un univers homogène et
isotrope à grande échelle et en expansion. Ce modèle est soutenu par un ensemble d’ob-
servations dont nous en avons décrit un certain nombre et, pour l’instant, aucun modèle
n’a été en mesure de réinterpréter ces observations et de fournir une autre description de
l’univers. Cependant, ce modèle induit des questions inhérentes à sa formulation qui ne
trouvent pas de réponse dans le modèle standard et nécessitent l’introduction du modèle
d’inﬂation, développé par Guth en 1981 et Linde en 1982.
1.6.1 Le problème de la platitude
La composition de l’énergie de l’univers est donnée par l’équation 1.3.11
|Ωtot − 1| =
∣∣∣∣∣∑
i
Ωi +ΩΛ − 1
∣∣∣∣∣ = |k|(aH)2 , (1.6.1)
avec Ω = ρρc .
En absence d’ajustement ﬁn des conditions initiales, selon l’évolution de la densité
d’énergie donnée dans le tableau 1.1, la composition en énergie de l’univers devrait être
rapidement dominée par le terme de courbure k/(aH)2 . La valeur de la densité réduite
totale Ωtot = 1 correspond à un point instable. Les récentes observations montrent que
la densité critique actuelle vaut Ω0 ∼ 1, ce qui nécessite un ajustement ﬁn de Ω proche
de 1 et induit ρ ∼ ρc dans l’univers primordial. La déviation à la platitude à l’époque de
la nucléosynthèse primordiale devrait satisfaire |Ω(aNP )− 1| ≤ O(10−16) et à l’époque
de Planck |Ω(aPl)− 1| ≤ O(10−60).
1.6.2 Le problème de l’horizon
L’horizon est la mesure de la distance causale de l’univers. La ﬁnitude de la vitesse
de la lumière induit une longueur de cohérence d’un processus physique ﬁnie. Or, les
photons émis de directions diﬀérentes du ciel apparaissent comme étant en équilibre
thermique, comme le montre la carte en température du fond diﬀus à grande échelle.
Cette observation peut être expliquée si seulement l’univers a atteint un état d’équilibre
thermique avec des interactions entre les diﬀérentes régions. Le modèle du Big-Bang ne
prend pas en compte une période de l’histoire de l’univers où ces régions peuvent interagir
avant l’émission des photons. Selon ce modèle, il est attendu que le fond diﬀus soit
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presque homogène sur des distances de l’ordre du rayon de Hubble, cette distance sous-
tend un angle de quelques degrés ; la surface de dernière diﬀusion devrait être composée
d’une multitude de zones déconnectées. Ce résultat est contradictoire avec l’homogénéité
de l’univers observable : les mesures des anisotropies de température sont de l’ordre de
10−5, la surface de dernière diﬀusion est donc relativement homogène.
1.6.3 Absence de monopôle et autres reliquats
Dans le cadre des théories de jauge uniﬁées, de nombreuses particules et reliquats
peuvent être crées durant les transitions de phase de l’univers primordial. La densité de
ces particules massives décroît en a−3, par rapport au rayonnement en a−4 et, donc, ces
particules peuvent dominer le contenu de l’univers si leur durée de vie est suﬃsamment
longue et selon leur densité d’énergie initiale. L’objet classique est le monopôle magné-
tique apparaissant lorsque les symétries de la théorie de grande uniﬁcation sont restau-
rées. Les brisures de symétrie qui ont lieu lors du refroidissement de l’univers peuvent
générer des défauts topologiques dont la nature est fonction de l’ordre du groupe de
symétrie brisé. Cependant, ces reliques n’ont jamais été observées.
1.7 L’inﬂation
Le modèle de l’inﬂation a été introduit par Guth dans le but d’expliquer les conditions
initiales du Big Bang chaud. Il suppose l’existence d’une période d’expansion accélérée
dans l’univers primordial pour rendre compte de l’homogénéité et de la platitude au-
jourd’hui observées. Il représente le modèle favori pour décrire l’origine des structures
de l’univers. Le mécanisme le plus simple repose sur un champ scalaire pour créer une
énergie du vide eﬀective 4. Un champ scalaire φ, caractérisé par un potentiel V (φ), peut
simuler une énergie du vide si ses dérivées spatiales et temporelles sont faibles.
La théorie fondamentale de l’inﬂation n’est pas une théorie encore bien établie : la
fonction V (φ) est une fonction arbitraire avec diﬀérents choix correspondant à diﬀérents
modèles d’inﬂation. Diﬀérents potentiels peuvent être choisis comme celui du poten-
tiel de Higgs V (φ) = λ(φ2 − M2)2 ou celui plus simple d’un champ scalaire massif
V (φ) = 12m
2φ2. Les modèles d’inﬂation prédisent une période de l’univers où celui-ci
est proche d’un espace de de Sitter avec un champ scalaire qui satisfait à certaines
conditions dites de roulement lent, décrites par la suite, à l’origine de l’expansion quasi-
exponentielle. Durant cette phase, le facteur d’échelle croît exponentiellement et cette
période est caractérisée par une densité d’énergie constante. Selon les modèles d’inﬂa-
tion, les champs présents comme l’inﬂaton suivent un comportement quantique dans un
espace-temps courbe. L’expansion conduit les ﬂuctuations de la métrique et des champs
hors de l’horizon causal, ce qui entraine une transition du quantique au classique. Pen-
dant l’ère de domination du rayonnement et de la matière, l’horizon causal croît plus vite
que le facteur d’échelles, les ﬂuctuations rentrent alors dans l’horizon et sont à l’origine
des perturbations de densité de matière. Ces perturbations ont une amplitude propor-
tionnelle à la densité d’énergie, qui est constante, elles sont donc à l’origine d’un spectre
de puissance invariance d’échelle 5.
4. Nous nous contenterons de décrire ici le modèle d’inﬂation à un champ scalaire. Mais il existe
d’autres modèles inﬂationnaires : inﬂation multi-champs, inﬂation hybride, inﬂation chaotique ... .
5. L’invariance d’échelle signiﬁe que quel que soit l’angle observé sur le ciel, la valeur moyenne du
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1.7.1 Motivations
Pour résoudre le problème de l’horizon et permettre un contact causal entre deux
points séparés de plusieurs degrés sur le ciel, non causalement liés dans le modèle stan-
dard, il faut introduire une phase où le facteur d’expansion croit plus vite que le temps
physique. La dérivée seconde du facteur d’expansion est positive d’où
d(H−1/a)
dt
< 0. (1.7.1)
Le rayon de Hubble diminue durant la période d’inﬂation dans le repère des coordon-
nées comobiles. Cette propriété est cruciale : en n’importe quelle autre phase de l’univers,
le rayon de Hubble augmente, mais durant l’inﬂation, cette échelle devient plus petite
mesurée relativement par rapport à l’expansion. La ﬁgure 1.7.1 résume la solution pour
résoudre le problème de l’horizon. Les échelles que nous observons aujourd’hui ont été
plus grandes que le rayon de Hubble pendant l’inﬂation. A un temps antérieur, ces
échelles sont plus petites que le rayon de Hubble et donc causalement liées. Dans ce
régime, plus l’inﬂation dure, plus ΩTOT − 1 diminue et le terme de courbure devient
négligeable, ce qui résout le problème de la platitude. Après la phase de réchauﬀement,
dans un univers dominé par la matière ou par le rayonnement, ces échelles ré-entrent
dans le rayon de Hubble.
D’après l’équation de Friedmann-Lemaître 1.3.11 et l’équation 1.7.1, pour obtenir une
expansion accélérée, l’équation d’état du ﬂuide doit vériﬁer
p < −ρ
3
. (1.7.2)
Cette limite correspond à un ﬂuide de pression négative et d’équation d’état ω = pρ
avec ω < −13 .
Une constante cosmologique peut remplir ce rôle
- ω 6= −1, le comportement du facteur d’échelle est donné par a(t) ∼ t 23(1+ω) .
- ω = −1, le facteur d’échelle a une évolution exponentielle a(t) ∝ eHt, qui correspond
à un espace de de Sitter. La densité d’énergie du ﬂuide diminue donc tel que ρ ∼ a−3(1+ω).
Dans ces deux cas, l’évolution de la densité d’énergie du ﬂuide est moins importante
que celle des particules, les reliquats éventuels pourront être dilués.
Cependant, si ω est une constante, l’inﬂation dure éternellement. Ce problème peut
être résolu par l’existence de condensats, pour lesquels la densité est presque uniforme,
qui permettent la ﬁn de l’inﬂation, durant la phase de réchauﬀement.
carré des ﬂuctuations est identique.
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Figure 1.7.1: Solution du problème de l’horizon.
1.7.2 Equations du mouvement et solutions
Les modèles d’inﬂation les plus simples sont construits à partir d’un champ scalaire φ
évoluant dans un potentiel V (φ) et dont la densité lagrangienne est
L =
1
2
(∂µφ∂
µφ)− V (φ). (1.7.3)
Le lagrangien pour le champ scalaire φ est écrit comme la diﬀérence entre un terme
cinétique et un potentiel.
La pression et la densité d’énergie eﬀective d’un champ scalaire homogène sont
ρφ =
1
2
φ˙2 + V (φ), pφ =
1
2
φ˙2 − V (φ). (1.7.4)
Le terme de densité peut être interprété comme un terme d’énergie cinétique et le
terme de pression comme un terme de potentiel.
L’équation d’état résultante est donnée par
ωφ =
pφ
ρφ
=
1
2 φ˙
2 − V (φ)
1
2 φ˙
2 + V (φ)
. (1.7.5)
Cette équation montre qu’un champ scalaire peut mener à une pression négative soit
ωφ < 0 et à une expansion accélérée ωφ < −1/3, si et seulement si V ≫ 12 φ˙2.
De nombreux modèles inﬂationnaires vont satisfaire à cette condition. Le plus clas-
sique, celui étudié dans cette section, a pour équation d’état p = −ρ et pour solution
a(t) ∝ eHt (univers de de Sitter).
En remplaçant les termes de l’Eq.1.7.4 dans les équations de Friedmann-Lemaître,
nous obtenons
H2 =
1
3
(
1
2
φ˙2 + V (φ)), (1.7.6)
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a¨
a
= −8πG
3
(φ2 − V (φ)). (1.7.7)
D’où H˙ = −H2 + a¨a = −8πG3 ρφ − 4πG3 (ρφ + 3pφ) = −4πGρφ − 4πGpφ = −4πGφ˙2.
En dérivant 1.7.6, l’équation de Klein Gordon est donnée par
6HH˙ = 8πGφ˙(¨φ+
dV
dφ
),
d’où
φ¨+ 3Hφ˙+
dV
dφ
= 0. (1.7.8)
Cette équation décrit le comportement d’un champ descendant un potentiel avec une
force de friction de 3Hφ˙, d’autant plus grande que le paramètre de Hubble est grand,
cette force de friction contrôle la dynamique de l’univers. Le terme de courbure k est
ignoré étant donné qu’il devient négligeable une fois l’inﬂation commencée.
1.7.3 Inﬂation à un champ en roulement lent
D’après l’Eq.1.7.4, nous obtenons une expansion accélérée a¨ > 0 si et seulement si
p < −ρ3 soit l’énergie potentielle domine sur l’énergie cinétique φ˙2 < V (φ).
Cette contrainte est appelée la première condition de roulement lent. L’expansion
accélérée doit durer suﬃsamment longtemps pour résoudre les problèmes de l’horizon et
de la platitude, si la condition
∣∣∣φ¨∣∣∣≪ ∣∣∣3Hφ˙∣∣∣ , |V ′| avec V ′ = dVdφ est aussi vériﬁée.
Par conséquent, la période d’inﬂation dure tant que l’énergie du potentiel domine,
ce qui est possible si le potentiel est suﬃsamment plat. Un exemple de ce potentiel est
donné par la ﬁgure 1.7.2.
ϕ
V
(ϕ
)
δϕ
réchaufement
dϕ/dt
ﬁn
inﬂation
Figure 1.7.2: Exemple d’un potentiel d’inﬂation d’un champ scalaire φ. L’accélération
de l’expansion se produit lorsque le potentiel V (φ) domine sur l’énergie
cinétique 12 φ˙
2 et se termine lorsque ces deux quantités deviennent compa-
rables. Pendant la période de réchauﬀement, après l’inﬂation, le champ φ
commence à osciller autour de son minimum.
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Dans cette approximation de roulement lent, les équations de Klein Gordon 1.7.6 et
de Friedmann-Lemaître 1.7.8 s’écrivent
H2 ≃ 8πG
3
V, 3Hφ˙ ≃ −dV
dφ
. (1.7.9)
Cette approximation correspond à un régime stationnaire où l’énergie du champ se
dissipe dans une expansion rapide due à la densité d’énergie portée par le potentiel. Les
conditions pour rester dans ce régime sont
H˙ ≪ 3H2, dV
dφ
≫ 9H2.
Nous négligeons le terme d’accélération par rapport au terme de frottement.
Le terme H˙, représentant l’accélération de l’expansion de l’univers, varie très peu par
rapport à H2.
L’équation d’un univers en accélération dominé par un champ scalaire homogène est
a¨
a
= −1
6
(ρφ + 3pφ) = H
2(1− ε), (1.7.10)
en introduisant le paramètre ǫ(φ) ≡ 32(ωφ + 1) = 12 φ˙
2
H2
.
Ce paramètre de roulement lent est lié à l’évolution au paramètre de Hubble par
ε = − H˙
H2
. (1.7.11)
Il y a donc expansion accélérée si ε < 1.
Nous introduisons un deuxième paramètre de roulement lent
η = − φ¨
Hφ˙
. (1.7.12)
Ces deux conditions s’interprètent physiquement par le fait que le potentiel doit être
suﬃsamment plat pour que le champ φ puisse rouler lentement, et donc permettre à
l’inﬂation d’avoir lieu. Le terme ǫ correspond à la pente du potentiel et le terme η à
la courbure. Les conditions nécessaires à l’approximation du roulement lent sont alors
ǫ≪ 1 ; |η| ≪ 1. La dernière condition est importante car si la courbure du potentiel est
importante, le potentiel ne sera pas assez plat pour un large intervalle du champ φ.
A partir des équations 1.7.10 et 1.7.11, nous obtenons la condition initiale de l’inﬂation
a¨
a
= H2 + H˙ > 0.
Si H˙ ≪ H2 alors a¨a > 0 et − H˙H2 < 1, d’où
M2p
16π (
V ′
V )
2 < 1 et nous retrouvons la condition
de l’approximation de roulement lent ǫ < 1.
L’inﬂation ne peut se produire que si les conditions du roulement lent sont satisfaites.
L’inverse n’est pas forcément valable.
Aﬁn de résumer, pour obtenir une expansion accélérée φ˙2 < V (φ), il est nécessaire
que le potentiel soit assez plat, donc de courbure et de pente relativement faibles. Ces
conditions constituent la base de la déﬁnition des paramètres sans dimension, qui sont
reliés à la dérivée première et à la dérivée seconde du potentiel de l’inﬂation par
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ǫv(φ) =
M2p
16π
(
V ′
V
)2 (1.7.13)
ηv(φ) =
M2p
8π
(
V
′′
V
). (1.7.14)
Ces paramètres sont appelés les paramètres de roulement lent du potentiel.
1.7.4 Durée de l’inﬂation
Aﬁn de résoudre le problème de l’horizon, la phase d’inﬂation doit être suﬃsamment
longue. La durée de l’inﬂation est caractérisée par le rapport entre le facteur d’expansion
à la ﬁn de l’inﬂation aF et le facteur d’expansion de l’univers observable aH au moment
où il est sorti de l’horizon. Elle est donnée par le logarithme de la quantité d’expansion,
le nombre d’e-foldings
N(φ) = ln
aF
aH
=
tfˆ
ti
Hdt =
φfˆ
φi
3H2
3Hφ˙
dφ = − 8π
M2P
φfˆ
φi
V
V ′
dφ = −
√
8π
M2P
φfˆ
φi
dφ√
2ε
. (1.7.15)
La durée minimale de l’inﬂation, pour résoudre les diﬀérents problèmes d’horizon et
de platitude, est environ Ntot = 60 e-foldings ce qui correspond à une expansion d’un
facteur 1030. La valeur précise dépend de l’échelle d’énergie de l’inﬂation et de la période
de réchauﬀement après l’inﬂation.
Dans le cas d’un modèle simple d’inﬂation avec un champ massif et un potentiel
polynomial de la forme V = 1/2m2ϕ2, les équations du roulement lent s’écrivent
3Hϕ+m2ϕ = 0, H2 =
4π
3
(
m
Mpl
)2
ϕ2.
et les paramètres du roulement lent sont donnés par
ǫ = η =
M2p
4πϕ2
.
Dans ce cas, la durée de l’inﬂation est donnée par
N = − 8π
M2P
ϕfˆ
ϕi
1
2m
2ϕ2
m2ϕ
dϕ = − 4π
M2P
ϕfˆ
ϕi
ϕdϕ =
2π
M2P
(ϕ2i − ϕ2f ). (1.7.16)
Si ϕf ≪ ϕi alors N ∼ 2πM2P ϕ
2
i .
Il faut une expansion d’environ 40-70 e-foldings selon le modèle pour que l’inﬂation
soit suﬃsante pour fournir un cadre formel à la génération des premières perturbations
et accroître la longueur de cohérence sur laquelle l’univers est homogène.
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1.7.5 Fin de l’inﬂation : phase de réchauﬀement
L’inﬂation doit se terminer pour être suivie par la phase de radiation. Le potentiel de
l’inﬂation presque plat durant l’inﬂation devient abrupte au moment où l’inﬂation prend
ﬁn comme représenté dans la ﬁgure 1.7.2. La ﬁn de l’inﬂation se produit lorsque |η| ∼ 1
et |ε| ∼ 1. Le roulement lent du champ scalaire φ le long de la pente descendante du
potentiel V (φ) et les conditions nécessaires à l’inﬂation ne sont alors plus vériﬁées. Si le
potentiel a un minimum local Vmin, le champ φ subit un mouvement oscillatoire amorti
autour de ce minimum, l’amortissement est lié au terme de friction 3Hφ˙. L’état ﬁnal du
champ est donc associé à la valeur du potentiel minimum.
Si Vmin > 0 alors pφ = −ρφ, l’inﬂation dure indéﬁniment, et le champ scalaire agit
comme une constante cosmologique eﬀective Λ = Vmin.
Si Vmin = 0, la densité d’énergie du champ scalaire devient nulle et la dynamique de
l’univers est régie par les autres champs.
En réalité, le champ scalaire est couplé avec d’autres champs. Ce couplage entraine
la désintégration du champ scalaire lors de la phase d’oscillations amorties en paires de
particules, diminuant peu à peu sa densité d’énergie. L’univers contient alors la même
densité d’énergie qu’avant l’inﬂation. Les particules ainsi crées vont interagir et se désin-
tégrer entre elles, et laisser l’univers dans les conditions initiales du modèle standard de
la cosmologie avec la matière et le rayonnement en équilibre thermodynamique. Cette
phase constitue à elle seule un sujet de recherche. Une explication détaillée de cette
période peut être trouvée dans la référence [19].
1.7.6 Origine des ﬂuctuations
Un des succès de la théorie de l’inﬂation est de résoudre le problème de l’origine des
ﬂuctuations de la métrique. Une de ses prédictions est la production de ﬂuctuations
scalaires et tensorielles. Ces ﬂuctuations seraient dues aux ﬂuctuations quantiques des
champs en présence du champ scalaire : l’inﬂaton. Durant la phase d’inﬂation, la densité
d’énergie de l’univers est dominée par celle du champ scalaire, qui est sujet à des ﬂuctua-
tions quantiques du vide. Du fait de l’expansion accélérée de l’univers, les ﬂuctuations
vériﬁant initialement k ≫ aH vont traverser le rayon de Hubble où k = aH. Pendant
cette traversée, les ﬂuctuations quantiques deviennent de nature classique. En dehors
de l’horizon, ces ﬂuctuations k ≪ aH sont gelées, elles ont une amplitude constante
et sont caractérisées par les perturbations de la métrique R qu’elles génèrent qui leur
sont directement proportionnelles. L’horizon de Hubble comobile croît après l’inﬂation,
de telle façon que toutes les ﬂuctuations ré-entrent dans le rayon de Hubble pendant la
période de domination de la radiation ou de la matière selon leur taille initiale.
Nous supposons un champ φ qui vériﬁe les conditions de roulement lent qui se décom-
pose suivant
φ(t, ~x) = φ0(t) + δφ(t, ~x), (1.7.17)
avec φ0 la valeur moyenne et δφ la partie ﬂuctuante que nous voulons quantiﬁer.
Nous introduisons la notion de temps conforme τ tel que
τ =
ˆ t2
t1
dt
a(t)
. (1.7.18)
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1.7.6.1 Fluctuations scalaires
Les équations d’évolution d’un champ scalaire sans masse en roulement lent φ peuvent
être obtenues en remplaçant les expressions de p et ρ dans les équations de Friedmann-
Lemaître et de continuité. Nous nous placerons dans le cas d’un univers plat.
Nous obtenons l’équation de Klein Gordon perturbée
δφ¨+ 3Hδφ˙+
k2
a2
δφ = 0. (1.7.19)
Nous allons résoudre cette équation dans la limite de Sitter où le paramètre de Hubble
est constant, d’où d’après l’équation 1.7.11, ε→ 0.
Nous obtenons la dérivée seconde du facteur d’échelle en fonction du temps conforme
a
′′
a
=
2
τ2
. (1.7.20)
Nous déﬁnissons la variable y = aδφ.
Le développement de Fourier du champ y est
y(τ, ~x) =
ˆ
d3k
(2π)3
y~k(τ)e
i~k~x. (1.7.21)
Avec ce changement de variable, l’équation 1.7.19 devient
y′′ − a
′′
a
y + k2y = 0 (1.7.22)
ou
y′′ + (k2 − 2
τ2
)y = 0. (1.7.23)
Résoudre cette équation revient à déterminer les ﬂuctuations quantiques de la période
d’inﬂation. Cette équation est analogue à celle d’une équation d’onde dans un univers en
expansion de pulsation eﬀective k2 − 2
τ2
. Elle fait apparaître un terme de masse eﬀectif
2
τ2
dépendant du temps. Cette équation induit deux régimes : la phase où le mode est
signiﬁcativement plus petit que le rayon de Hubble k ≫ aH qui correspond à particule
de masse nulle dans un espace de Minkowski, et la phase k ≪ aH où le mode est gelé.
Dans le cas où k ≫ aH, le terme de friction est négligeable, d’où y′′k +k2yk = 0. Cette
équation est celle d’un oscillateur harmonique, indépendant de la fréquence. Dans le cas
où k ≪ aH, le terme de gradient de l’équation 1.7.23 est négligeable, l’équation a pour
solution une constante.
Dans un espace de de Sitter, les ﬂuctuations quantiques d’un champ scalaire peuvent
être décomposées en modes de Fourier, dont les coeﬃcients sont les opérateurs de création
et d’annihilation aˆ~k et aˆ
†
−~k d’un vecteur d’onde
~k
yˆ~k(τ) = yˆ~k(τ)aˆ~k + yˆ
∗
~k
aˆ†~−k(τ). (1.7.24)
Les opérateurs obéissent à la loi de commutation canonique[
aˆ~k, aˆ
†
~k′
]
= (2π)3δ(~k − ~k′) (1.7.25)
si et seulement si 〈yk, yk〉 sont normalisés tel que
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〈yk, yk〉 = i
~
(y∗ky
′
k − y∗
′
k yk) = 1. (1.7.26)
Cette relation est une condition aux limites de l’équation 1.7.23.
La solution générale de l’équation 1.7.23 quantiﬁée est
yk(τ) =
[
A(k)H
(1)
3/2(−kτ) +B(k)H
(2)
3/2(−kτ)
]√−τ . (1.7.27)
Les fonctions H
(1,2)
3/2 sont les fonctions de Hankel au premier et second ordre
H
(1)
3/2(z) =
[
H
(2)
3/2(z)
]∗
= −
√
2
πz
e−iz
(
1− i
z
)
. (1.7.28)
Nous obtenons
yk(τ) = A(k)e
−ikτ
(
1− i
kτ
)
+B(k)eikτ
(
1− i
kτ
)
. (1.7.29)
Nous choisissons l’état du vide des ﬂuctuations aˆ~k |0〉 = 0.
Si nous imposons que le vide est à un état minimal d’énergie, une seconde condition
au bord est donné par
lim τ→∞yk =
e−ikτ√
2k
. (1.7.30)
Dans un espace de de Sitter, en tenant compte des conditions aux limites 1.7.26 et
1.7.30, nous obtenons une solution unique de l’équation 1.7.23
yk =
e−ikτ√
2k
(
1− i
kτ
)
Hτ. (1.7.31)
Aux échelles super Hubble k ≪ aH, le champ a une amplitude constante |yk| = H√2k3
et un spectre invariant d’échelle ∆δφ = (
H
2π )
2.
Nous déterminons le spectre de puissance du champ δφ avec δφ~k = a
−1yˆ~k
〈
δφ~k(τ)δφ~k′ (τ)
〉
= (2π)3δ(~k + ~k′)
|yk(τ)|2
a2
= (2π)3δ(~k + ~k′)
H2
2k3
(1 + k2τ2). (1.7.32)
Au delà de l’horizon |kτ | ≪ 1, les oscillations sont gelées,. Le spectre de puissance est
Pδφ =
〈
δφ~k(τ)δφ~k′
(τ)
〉
→ (2π)3δ(~k + ~k′)H
2
2k3
(1.7.33)
Les variations du paramètre de Hubble ﬁxent les variations de l’amplitude des ﬂuctua-
tions de densité. Dans l’approximation de roulement lent, la valeur de ce paramètre varie
très peu. Le spectre attendu est un spectre proche d’un spectre d’Harrison-Zel’dovich.
Un spectre de la forme k3Pδφ est constant selon k, c’est un spectre invariant d’échelle.
Lors des phases d’expansion décélérées, les modes ré-entrent dans l’horizon, les ﬂuc-
tuations de la métrique associées aux ﬂuctuations quantiques initiales du champ scalaire
ont laissé une signature dans l’univers aux larges échelles.
La relation entre le spectre de puissance des perturbations scalaires△2s (k) et le spectre
Pδφ au moment de la traversée de l’horizon a(t∗)H(t∗) = k est donnée dans [115] et [118]
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△2s(k) =
H2∗
2k3
H2∗
φ˙2∗
. (1.7.34)
L’échelle k est égale au rayon de Hubble durant l’inﬂation.
Ce spectre est invariant d’échelle si H∗ et φ˙∗ sont constants en fonction du temps.
Nous avons vu que H∗ est presque constant durant la période d’inﬂation, donc cette
invariance peut être brisée par la variation de φ˙∗, qui est spéciﬁque à chaque modèle
d’inﬂation. La dépendance d’échelle du spectre de puissance est quantiﬁée par l’indice
spectral des ﬂuctuations scalaires ns
ns − 1 = d ln△
2
s
d ln k
. (1.7.35)
Les données Planck, combinées avec les données de polarisation de WMAP fournissent
la valeur ns = 0.9561± 0.0080 [156].
Un spectre est invariant d’échelle lorsque ns = 1. Nous déﬁnissons la variation de
l’indice spectral par αs =
dns
d ln k .
Autour de l’échelle de référence k∗, le spectre de puissance peut être réécrit selon
△2s(k) = As(k∗)(
k
k∗
)ns(k∗)−1+
1
2
αs(k∗) ln(k/k∗). (1.7.36)
1.7.6.2 Perturbations tensorielles
Les scénarios d’inﬂation prédisent la production de ﬂuctuations tensorielles, les ondes
gravitationnelles comme le graviton. Ces ﬂuctuations sont produites simultanément avec
les perturbations scalaires. Le graviton correspond aux modes de propagation associés
au tenseur sans trace et de divergence nulle des perturbations de la métrique hij . Pour
un espace plat, dans lequel est déﬁni une base (eˆ1, eˆ2, eˆ3) avec eˆ3‖~k, nous obtenons
hij =
 h+(t) h×(t) 0h×(t) −h+(t) 0
0 0 0
 ei~k~x. (1.7.37)
h+(t) et h×(t) sont les amplitudes des ondes gravitationnelles, associées aux deux
polarisations.
Le spectre de puissance des deux modes de polarisation des perturbations tensorielles
est déﬁni de la même manière que pour les perturbations scalaires〈
h~kh~k′
〉
= (2π)3δ(~k + ~k′)Ph(k), (1.7.38)
avec △2h(k) = 4M2
pl
(
H∗
2π
)2
pour une polarisation de la perturbation tensorielle.
Le spectre de puissance sans dimension des ﬂuctuations tensorielles est
△2t (k) = 2△2h(k) =
2
M2pl
H2∗
π2
. (1.7.39)
La dépendance d’échelle du spectre de puissance est quantiﬁée par l’indice spectral
des ﬂuctuations tensorielles
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nt =
d ln△2t
d ln k
. (1.7.40)
1.7.7 Echelle d’énergie de l’inﬂation
Les ﬂuctuations tensorielles sont souvent normalisées relativement par rapport à l’am-
plitude des ﬂuctuations scalaires. Nous déﬁnissons le rapport tenseur sur scalaire
r =
△2t (k)
△2s(k)
. (1.7.41)
Ce rapport dépend des paramètres H2 et V par △2t (k), la valeur de △2s(k) étant ﬁxée,
il représente une mesure directe de l’échelle d’énergie de l’inﬂation
V 1/4 ∼ ( r
0.01
)1/41016GeV. (1.7.42)
Les spectres primordiaux des ﬂuctuations scalaires et tensorielles produits par l’inﬂa-
tion sont
△2s(k) =
1
M2pl
H2
8π2
1
ε
∣∣∣∣∣k=aH , △2t (k) = 2M2pl H
2
π2
|k=aH . (1.7.43)
Les paramètres de roulement lent ε et η sont reliés aux paramètres de roulement lent
du potentiel des équations 1.7.13 et 1.7.14 par
ε ≈ εv, η ≈ ηv − εv. (1.7.44)
Au passage de l’horizon, nous obtenons les indices spectraux tensoriel et scalaire tel
que
ns − 1 = 2ηv∗ − 6εv∗ (1.7.45)
nt = −2εv∗ . (1.7.46)
La relation du rapport tenseur sur scalaire est
r = 16εv∗. (1.7.47)
Des deux équations précédentes résulte r = −8nt.
Nous constatons que dans l’approximation de roulement lent, les spectres des pertur-
bations scalaires et tensorielles sont directement reliés au potentiel V (φ) : H est une
mesure de l’échelle du potentiel, εv de sa dérivée première et ηv de sa dérivée seconde.
Les perturbations tensorielles laissent une signature spéciﬁque dans le fond diﬀus, qui
peut être paramétrisée selon la valeur du rapport r. Les détections directes de cette
signature par les ondes gravitationnelles ou indirectes par les modes B de polarisa-
tion pourront non seulement permettre de valider le modèle d’inﬂation, mais aussi de
contraindre l’échelle d’énergie et donc de déterminer la phénoménologie du modèle.
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1.7.8 Contraintes observationnelles
L’inﬂation fournit un cadre pour outre passer les problèmes du modèle du Big-Bang.
Il permet aussi par son mécanisme « d’étirement » des échelles de fournir des conditions
initiales à l’origine des perturbations primordiales.
Les contraintes observationnelles semblent être en accord avec les prédictions de l’in-
ﬂation : les perturbations primordiales sont en bonne approximation adiabatiques, inva-
riantes d’échelles et gaussiennes. Les contraintes sur l’indice scalaire et sur sa variation,
par le rayonnement de fond cosmologique des données Planck combinées avec les données
de polarisation de WMAP, sont données par le tableau suivant
Paramètres Planck+basL+hautL+BAO
Meilleur Ajustement 68% d’intervalle de conﬁance
ns 0.9644 0.9608± 0.0054
ln(1010As) 3.02973 3.091± 0.025
dns
d ln k −0.0103 −0.014+0.016−0.017
L’amplitude As est introduite dans l’équation 1.7.36.
La contrainte supérieure sur le rapport tenseur sur scalaire est r < 0.11 à k = 0.002
Mpc−1 à 95% de niveau de conﬁance. Ces résultats observationnels proviennent de [157].
La ﬁgure 1.7.3 représente les contours des niveaux de conﬁance de 68% à 95% pour les
paramètres ns et r0.002 des données Planck en combinaison avec d’autres données. Cette
ﬁgure montre que les données semblent favoriser un potentiel concave et excluent un
potentiel en V ∝ φ3. Les données Planck favorisent les modèles simples d’inﬂation avec
V
′′
(φ) < 0 avec un champ faiblement couplé, générant des perturbations de la courbure
avec un terme cinétique standard, et rejettent les modèles avec un champ polynomial de
degré supérieur à 2. Elles ne montrent pas de détection signiﬁcative des modes tensoriels
et isocourbes.
L’inﬂation prédit des perturbations de densités primordiales et de la métrique gaus-
sienne. De nombreux travaux cherchent à détecter des non-gaussianités. L’écart à la
gaussianité d’un champ de perturbations peut être exprimé par
φ(~x) = φL(~x) + fNL
[
φ2L(~x)−
〈
φ2L(~x)
〉]
, (1.7.48)
avec φL le potentiel gravitationnel.
Les modèles d’inﬂation prédisent un écart faible à la gaussianité du même ordre que
les paramètres de roulement lent fNL ∼ O(ε, η) ∼ 10−2. Pour obtenir une phase d’ex-
pansion accélérée, le potentiel doit être suﬃsamment plat. Il doit supprimer les inter-
actions du champ de l’inﬂation et toutes sources de non linéarité, laissant uniquement
des interactions gravitationnelles faibles comme sources principales de non gaussianité.
La détection d’un niveau élevé de non gaussianité fNL ∼ 1 éliminerait ainsi un grand
nombre de modèles d’inﬂation. Le spectre de puissance est un outil de statistique simple,
qui permet de caractériser toutes les propriétés statistiques d’un champ gaussien. Pour
un champ non gaussien, il faut déterminer au moins l’ordre suivant, qui est dans l’espace
de Fourier, le bispectre. Le paramètre fNL détermine l’amplitude de ce bispectre qui est
fonction de 3 vecteurs d’onde ~k1, ~k2, ~k3. La somme de ces trois vecteurs doit être nulle.
Nous pouvons visualiser leurs contributions comme des triangles de diﬀérentes formes :
local, équilatéral et orthogonal constituant trois estimateurs du bispectre. Les dernières
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contraintes données sur le paramètre fNL [159] pour chaque estimateur sont à 68% de
niveau de conﬁance :
fNL
Local Equilatéral Orthogonal
2.7± 5.8 −42± 75 −25±−39
Figure 1.7.3: Contours des niveaux de conﬁance de 68% à 95% pour les paramètres ns
et r0.002 des données Planck en combinaison avec d’autres données de SPT
[174] et ACT [112] aux petites échelles, de polarisation de WMAP [111]
et les BAO (6dFGRS [27], SDSS-II [141], BOSS CMASS [14]), comparés
aux prédictions des modèles d’inﬂation (ﬁgure tirée de [157]).
1.8 Discussion
Dans ce chapitre nous avons montré que les contraintes obtenues sur les paramètres
cosmologiques par les données de sondes indépendantes semblent converger vers un mo-
dèle cosmologique unique : le modèle concordant. Le modèle le mieux validé par ces
diﬀérentes observations est le modèle ΛCDM. D’après celui-ci, l’Univers est de courbure
nulle, de densité d’énergie dominée par la constante cosmologique et une composante de
matière non déterminée, la matière noire non baryonique. La domination actuelle de la
constante cosmologique induit une phase d’expansion accélérée.
Le modèle standard inclut une phase d’inﬂation, phase de l’univers primordial où
le rayon de Hubble comobile (aH)−1 décroît. Cette évolution est l’élément crucial qui
permet d’apporter des solutions au problème d’horizon et de platitude pour lesquels
le modèle Big Bang chaud n’a pas de pouvoir explicatif. Le modèle d’inﬂation fournit
un cadre qui permet de comprendre, de prédire et de surmonter ces problèmes par des
conditions initiales très particulières. Les corrélations apparentes des ﬂuctuations du
fond diﬀus à des échelles au-delà de l’horizon à la recombinaison sont expliquées par le
fait que ces échelles étaient à l’intérieur de l’horizon au début de l’inﬂation.
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Une signature de la physique d’inﬂation est l’existence de non-gaussianités dans les
ﬂuctuations primordiales, d’amplitude plus ou moins importante selon le modèle d’inﬂa-
tion étudié. Des non-gaussianités sont attendues à un niveau très faible par les modèles
à un seul champ en roulement lent, mais les modèles avec des champs multiples et
plus exotiques prédisent une signature plus importante de non gaussianités. Les don-
nées en température du satellite Planck n’ont pas montré de détection signiﬁcative de
non-gaussianité.
Le futur des modèles inﬂationnaires va dépendre de l’observation ou non des ondes
gravitationnelles primordiales. Si celles-ci ne sont pas détectées, l’évidence de l’inﬂation
restera forte mais indirecte comme aujourd’hui et l’échelle d’énergie de l’inﬂation ne
pourra pas être mesurée.
Dans le cas où elles sont mesurées avec r proche de 0.1 (la borne supérieure actuelle
est 0.11 [156]), elles constitueront une preuve directe de l’inﬂation. Il sera possible de
comparer les valeurs de r et de nt, et de contraindre les modèles d’inﬂation. Les modèles
à un seul champ en roulement lent prédisent la relation r = −8nt. Dans le cas où
cette équation n’est pas conﬁrmée, les modèles d’inﬂation avec champs multiples seront
favorisés.
Si la valeur de r mesurée est située entre 10−4 et 10−2, la relation r = −8nt ne pourra
pas être validée, mais l’échelle d’énergie de l’inﬂation pourra être obtenue et des mesures
indépendantes sur le potentiel et ses dérivés premières et secondes pourront être réalisées.
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Chapitre 2
Le rayonnement de fond cosmologique
Les spectres de puissance angulaire des anisotropies de température et de polarisa-
tion, obtenus des cartes du rayonnement de fond diﬀus cosmologique, permettent non
seulement de comprendre les mécanismes physiques aﬀectant les photons sur la surface
de dernière diﬀusion, mais aussi les processus sur la ligne de visée des photons, et la
physique de l’univers primordial. Les observations de ces anisotropies de température et
de polarisation ont joué un rôle majeur dans la compréhension de l’univers primordial
et actuel. Elles conﬁrment fortement le scénario du Big-Bang et ont contribué à établir
un modèle standard de la cosmologie : le modèle ΛCDM. Ces anisotropies représentent
une unique source d’information sur le spectre des ﬂuctuations primordiales : il nous
renseigne sur l’amplitude et la nature des inhomogénéités de densité primordiale.
Avant la recombinaison, les baryons et les photons sont en interaction continue, et les
perturbations oscillent dans les puits de potentiel, générés initialement par les perturba-
tions de densité. Suite à la recombinaison, le découplage entre les photons et les baryons
induit que les baryons sont libres de s’eﬀondrer dans les puits de potentiel, et les pho-
tons peuvent alors se propager sur de grandes distances, depuis la surface de dernière
diﬀusion. Ce rayonnement constitue le rayonnement de fond cosmologique. Il apporte
directement des informations sur les propriétés de cette surface de dernière diﬀusion : les
anisotropies primaires. Il est aussi aﬀecté par diﬀérents processus se déroulant pendant
la propagation du fond diﬀus de la surface de dernière diﬀusion jusqu’à l’observateur,
incluant la variation du potentiel gravitationnel avec le temps. Ces anisotropies primaires
peuvent être calculées en utilisant la théorie des perturbations linéaires. Mais les aniso-
tropies secondaires, générées par les inhomogénéités du processus de réionisation et par
l’eﬀet Sunyaev Zel’dovich, requièrent une analyse plus complexe.
La diﬀusion Thomson d’une radiation présentant une anisotropie quadrupolaire peut
générer de la polarisation linéaire. Il est prédit que le rayonnement de fond cosmologique
est polarisé à une amplitude d’environ 10−5 des anisotropies de température. Cette po-
larisation est de deux types : la polarisation scalaire E et la polarisation pseudo-scalaire
B. La mesure des modes E de polarisation permet de vériﬁer notre compréhension des
mécanismes de la physique primordiale. Les modes B de polarisation, non encore détec-
tés, sont générés par les perturbations tensorielles de la métrique, prédites par l’inﬂation.
Ces perturbations correspondent à l’empreinte des ondes gravitationnelles produites à
la ﬁn de l’inﬂation. Les modes B de polarisation constituent un test du paradigme de
l’inﬂation. Aujourd’hui, un certain nombre d’expériences se sont développées dans le but
de la détection de ces modes de polarisation.
45
Chapitre 2 Le rayonnement de fond cosmologique
2.1 Introduction au rayonnement de fond cosmologique
En 1965, Penzias et Wilson détectent le rayonnement de fond diﬀus cosmologique.
Cette découverte constitue un élément fondamental du modèle de la cosmologie actuel.
Les mesures du spectre du rayonnement de fond cosmologique qui ont suivies dans l’es-
pace par les instruments DMR [183] et FIRAS [124] de COBE [30], ont fourni la preuve
déﬁnitive d’un passé chaud et dense de l’univers. Le rayonnement de fond cosmologique
est alors interprété comme la radiation cosmologique relique de l’univers primordial dans
le modèle du Big Bang chaud, prédit par Gamow, Alpher et Herman [10].
La science du rayonnement de fond cosmologique a commencé avec sa prédiction dans
les années 40 et continue aujourd’hui. La détection de ce rayonnement a été suivie par la
mesure de son spectre en fréquence et par la détection de petites ﬂuctuations de tempé-
rature par l’instrument DMR du satellite COBE. Un grand nombre d’expériences au sol,
ballons et satellites ont suivi avec une amélioration continuelle en sensibilité et en réso-
lution angulaire. Dans cette section, nous allons aborder l’évolution de la caractérisation
du rayonnement de fond cosmologique. Puis, nous expliquerons les processus physiques
à l’origine des anisotropies primaires et secondaires.
2.2 Des prédictions à la détection
Dans les années 30, George Gamow cherche à comprendre l’origine des éléments chi-
miques. A cette époque, l’hypothèse la plus populaire au sein de la communauté scien-
tiﬁque est que ces éléments sont synthétisés au coeur des étoiles.
Gamow reprend l’idée de Lemaître d’un univers primordial dans un état initial ex-
trêmement chaud et dense, à une température supérieure à 109 K. Ce modèle d’univers
a été appelé à postériori le modèle du Big Bang. L’idée de base du modèle de Gamow
[12, 10], qu’il appelle la théorie du Ylem 1, est que tous les éléments présents dans l’uni-
vers ont été produits dans les premières minutes après le Big-Bang. Ce ﬂuide primordial
doit être composé de matière : protons, neutrons, électrons, et de photons en équilibre
thermique. Les particules de ce ﬂuide primordial sont en collisions continuelles et ces
collisions déclenchent des réactions nucléaires avec production de noyaux de plus en plus
complexes. Par ailleurs, il prédit que si l’univers a subi une phase chaude et dense, alors
les fortes densités primordiales de l’univers ont dû engendrer un rayonnement qui est
d’autant plus fort que l’univers est dense. En 1948, Gamow et son étudiant Ralph Al-
pher publient un article sur la théorie de la nucléosynthèse primordiale. Gamow propose
à l’astrophysicien Hans Bethe de co-signer cet article, de manière à ce que les auteurs
soient Alpher, Bethe, Gamow pour obtenir le célèbre titre αβγ paper [8].
Alpher et Herman poursuivent les travaux sur ce rayonnement fossile et réalisent
que ce rayonnement doit posséder une distribution de corps noir parfaite à l’époque de
l’univers primordial, et, encore aujourd’hui. Dans le cadre du modèle de la nucléosynthèse
primordiale, ils publient un article [11] dans lequel ils expliquent que l’univers actuel doit
baigner dans un bain de photons, provenant d’une époque antérieure plus chaude et plus
dense, or comme l’univers est en expansion, la radiation par unité de volume se dilue et
se refroidit avec le temps. Ils prédisent alors que ce rayonnement fossile a une signature
propre et peut être détecté dans le domaine millimétrique aujourd’hui à une température
1. La Ylem représente la substance primordiale à partir de laquelle les éléments se sont formés. Par
ailleurs, Gamow a aussi avancé l’idée que les galaxies se forment par instabilité gravitationnelle.
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de 5 K. Selon leur modèle, l’univers a pour densité de masse ρ, somme de la densité de
matière ρm et de la radiation ρr. Pour un univers dominé par la matière, la densité de
matière et le facteur d’échelle a sont reliés par
ρma
3 ∝ constante. (2.2.1)
Si l’univers contient une radiation de corps noir, nous obtenons alors
ρra
4 ∝ constante. (2.2.2)
De ces deux équations, nous pouvons obtenir
ρmρ
4/3
r ∝ constante. (2.2.3)
Alpher et Herman expliquent l’abondance importante d’hélium observée aujourd’hui,
soit 25% environ, par le fait que le deutérium doit être synthétisé en premier à une
température d’environ 109 K. Pour cette température, ils déterminent les valeurs des
densités de matière ρm ⋍ 10
−6 g.cm−3 et de radiation ρr ⋍ 1 g.cm−3 dans l’univers
primordial. La densité de matière actuelle mesurée par Hubble en 1936 est donnée par
ρ
′
m ⋍ 10
−30 g.cm−3 [97]. En utilisant l’équation 2.2.3, ils obtiennent ρ′r ⋍ 10−32 g.cm−3,
ce qui correspond à une température de 5 K.
Alpher et Herman se renseignent sur l’existence de télescopes suﬃsamment sensibles
pour détecter ce rayonnement et le distinguer d’un rayonnement émis par une source
astrophysique. Mais, ils n’en trouvent aucun.
En 1949, E. Fermi et A. Turkhevitch ont montré que la théorie de Gamow n’est
valable que pour des noyaux très légers : les noyaux de masse atomique 5 et 8 sont trop
instables pour pouvoir former des noyaux plus lourds avant de se désintégrer [114] et ne
peut expliquer la synthèse des éléments lourds. La théorie de Gamow va être rapidement
oubliée.
Fred Hoyle et ses collègues proposent une théorie de combustion de l’hélium dans les
géantes rouges. Cette théorie fournit une explication aux abondances des éléments lourds
présents dans l’univers, et dans laquelle, comme le pensent la plupart des astrophysiciens
à cette époque, une grande partie des éléments plus lourds que l’hélium sont synthétisés
dans les étoiles. Ils proposent aussi un modèle alternatif concurrent au modèle du Big-
Bang : une théorie de l’état stationnaire. Ce modèle est en expansion mais sa densité
reste constante, la dilution étant compensée par la création continue de matière.
Au début des années 60, Martin Ryle, précurseur de la radio-astronomie, mesure un
excès de radio-galaxies distantes. Or, dans la théorie d’univers stationnaire, l’univers
contient des galaxies de tout âge, sans variation de densité et de luminosité, comme la
matière est en permanence en création. Ce constat est conﬁrmé avec la découverte à
cette époque des quasars. Ces observations sont la preuve d’un univers diﬀérent dans le
passé, comme prédit par le modèle du Big-Bang.
Le physicien Robert Dicke, personnage important dans le développement des radars
pendant la seconde guerre mondiale, mais aussi à l’origine de plusieurs expériences pour
tester les théories de la gravitation, propose le modèle de l’univers oscillant. Ce modèle est
celui d’un univers constitué de phases d’expansion et de contraction. Au cours des phases
de contraction, toute la matière produite au cours de la phase d’expansion précédente
est comprimée jusqu’à une densité critique, résultant en un rebond. L’univers doit être
suﬃsamment chaud et doit permettre la destruction de toute la matière produite dans la
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phase précédente. La conséquence de cet univers est l’existence d’un rayonnement de fond
relique. Ce rayonnement de l’univers primordial chaud a été refroidi et est présent dans
l’univers actuel à une température de quelques kelvin. Dicke réalise que ce rayonnement
doit pouvoir être détecté aujourd’hui dans le domaine micro-onde. Il entreprend avec
David Todd Wilkinson et Peter Roll la construction d’un instrument sur le toit d’un
bâtiment de Princeton. En radio-astronomie, dans les années 60, la technique utilisée
pour obtenir le signal d’intérêt est de faire pivoter l’instrument aﬁn qu’il pointe, soit sur
la source à observer, soit sur le côté, et de soustraire ces deux signaux pour éliminer
tout signal de bruit. Cependant, cette méthode, dite source on, source oﬀ, n’est valable
que dans le cas d’une source ponctuelle. L’idée de Wilkinson et de Roll est d’utiliser une
source artiﬁcielle de corps noir appelée la référence froide (composée d’hélium liquide).
La calibration s’eﬀectue en comparant les deux mesures pour obtenir le signal d’intérêt.
La source de calibration doit avoir une température proche de celle du rayonnement de
fond cosmologique. James Peebles est alors chargé par Dicke d’estimer la température
de ce rayonnement fossile. Il montre que l’univers est passé par une phase extrêmement
chaude, et qu’il devrait subsister dans l’univers actuel un rayonnement relique à 10 K. Il
détermine cette valeur sans connaître les travaux d’Alpher, Herman et Gamow réalisés
10 ans plus tôt.
Au printemps 1964, Arno Allan Penzias et Robert Woodrow Wilson, deux radioastro-
nomes, réussissent à convaincre la société Bells Labs de leur conﬁer une antenne radio,
située dans le New Jersey, aﬁn de mettre en évidence l’existence d’un halo de gaz dans la
Voie Lactée. Cette antenne a été construite pour mesurer les niveaux de bruit pouvant
contaminer les communications avec le satellite Echo 1 et collecter les signaux réﬂé-
chis par les satellites, et elle est très sensible dans le domaine radio. Le récepteur est
à la longueur d’onde de 7.35 cm. La méthode utilisée est similaire à celle de l’équipe
de Princeton : ils utilisent une source de référence froide d’hélium liquide pour eﬀec-
tuer la calibration. Ils détectent un bruit de fond à la fréquence de 4080 MHz dans le
domaine micro-onde, à une température d’environ 3.5 K. Ce signal se révèle être par-
faitement isotrope ce qui exclue en grande partie l’émission du ciel, de l’atmosphère ou
astrophysique. L’absence totale de variation directionnelle fait suggérer, par un collègue
radio-astronome Bernard Burke, de l’institut technologique du Massachusetts, que cette
émission provient peut-être d’un événement cosmologique et leur conseille de contacter
les astrophysiciens Robert Dicke et James Peebles.
Les chercheurs de Princeton et les deux radioastronomes Penzias et Wilson décident
d’annoncer ensemble cette découverte dans deux articles dans l’Astrophysical Journal
Letters en 1965 :
- Cosmic Blackbody Radiation par l’équipe de Princeton [59]. Ils appuient, dans cet
article, l’importance de la découverte de ce rayonnement fossile comme preuve du modèle
du Big-Bang.
- A Measurement of Excess Antenna Temperature at 4080 Mega Cycles Per Second
[147]. Penzias et Wilson décrivent expérimentalement cette détection sans fournir d’ex-
plication sur l’origine cosmologique de cette émission.
Penzias et Wilson ont reçu le prix Nobel en 1978 pour la détection du rayonnement
de fond cosmologique.
En 1965, Roll et Wilkinson réussissent à détecter ce rayonnement à la longueur d’onde
de 3.2 cm et proche d’un spectre de corps noir à 3 K. Cette détection, avec celle de Penzias
et Wilson, est en accord avec un rayonnement isotrope de spectre de corps noir à une
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température de 2.7 K.
Par la suite, un certain nombre d’expériences au sol ont été développées et ont fourni
une mesure du spectre du fond diﬀus dans la partie basse fréquence du spectre, c’est à
dire dans le domaine de Rayleigh Jeans. Les années 70 ont permis de progresser dans
l’étude du rayonnement de fond cosmologique avec des avancées technologiques : ballons,
fusées, bolomètres. Ces derniers ont été inventés en 1880 par Samuel Pierpont Langley
dans le but d’étudier la distribution de chaleur dans le spectre du soleil. Ils présentent
l’avantage d’être nettement plus sensibles que les détecteurs radios utilisés jusque là.
La conﬁrmation de la prédiction du corps noir de ce spectre nécessite la mesure du
spectre complet, donc de son émission maximale (à une longueur d’onde de 1.7 mm),
suivie de sa décroissance pour des longueurs d’onde courtes. La mesure de ce spectre à
des fréquences plus élevées constitue un déﬁ technologique, car le bruit des détecteurs
cohérents augmente avec la fréquence, et l’atmosphère contamine les longueurs d’onde
proches du maximum et supérieures.
En 1979, l’expérience ballon de Woody et Richards [201] a permis de montrer que le
spectre du rayonnement de fond cosmologique présente un maximum à la fréquence de
3× 1011 Hz. Le modèle standard prédit ce résultat dans le cas où l’intensité mesurée du
corps noir, dans des longueurs d’onde du centimétrique, est la partie de Rayleigh Jeans
du spectre de Planck à une température d’environ 3 K.
Une autre prédiction du modèle du Big Bang et des modèles de formation des struc-
tures sont les anisotropies de température du rayonnement de fond cosmologique d’am-
plitude 10−5, interprétées comme les signatures des ﬂuctuations de densité sur la surface
de dernière diﬀusion. Ces anisotropies sont la validation des modèles de formation des
structures par instabilité gravitationnelle : des germes des premières structures doivent
exister, avant le découplage matière-rayonnement, aﬁn de produire l’univers structuré
actuel.
La détection et la mesure de ces anisotropies constitue un enjeu de la cosmologie
observationnelle à cette époque. Le développement des bolomètres laisse espérer la dé-
tection de ces anisotropies à une amplitude de 30 microK. En 1976 et 1977, trois équipes
annoncent indépendamment la découverte d’une anisotropie dipolaire de température :
- l’équipe de David Wilkinson [52], avec un radiomètre de Dicke embarqué dans un
ballon à 19 GHz,
- l’équipe de Georges Smoot [184], à l’aide de deux cornets identiques à 33 GHz
pointant dans deux directions séparées d’un angle de 60°, placés sur l’avion U2.
- l’équipe de Francesco Melchiorri [68], avec un ballon qui a étudié le fond diﬀus aux
échelles angulaires intermédiaires (5°) avec des bolomètres Ge-GA..
Cette anisotropie correspond à une vitesse de 370 km.s−1. Le ciel apparait 0.1% plus
chaud dans une direction par rapport à sa direction opposée : c’est la détection du
dipôle 2.
En 1982, la NASA accepte le projet du satellite COBE (COsmic Background Explorer)
[30], avec un lancement prévu en 1989. Le satellite contient les instruments FIRAS
(Far Infrared Absolute Spectrophotometer) et l’instrument DMR (Diﬀerential Microwave
Radiometer). Le premier instrument est un interféromètre de Michelson, il permettra de
conﬁrmer la nature du corps noir du rayonnement de fond cosmologique. Le second
2. Le terme de dipôle correspond à la décomposition du signal du fond diﬀus en fonction de l’échelle
angulaire du ciel θ ou en fonction des multipôles l tel que l ∼ pi/θ. Le dipôle est l’échelle d’anisotropies
la plus grande l ∼ 1.
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instrument est constitué de trois paires de radiomètres diﬀérentiels, qui collectent le
signal du ciel dans trois fréquences. Ces radiomètres diﬀérentiels permettent de comparer
la température du fond diﬀus dans diﬀérentes directions avec une résolution angulaire
de 7°. L’instrument DMR fournira la première carte des anisotropies de température.
Les modèles populaires à cette époque sont ceux du Big-Bang avec de la matière noire
chaude (HDM ) faite de particules relativistes lors du découplage thermique, et de la
matière noire froide (CDM ). Selon le modèle HDM, ces particules relativistes auraient pu
empêcher la croissance des ﬂuctuations à petite échelle et à moyenne échelle, et le spectre
obtenu n’a ainsi pas la même forme que celui obtenu avec le modèle CDM. De plus,
les structures à petite échelle seraient beaucoup moins nombreuses. Ces modèles sont
aussi diﬀérents par l’amplitude prédite pour les ﬂuctuations du fond diﬀus. Le modèle
HDM prédit des amplitudes des ﬂuctuations plus importantes que le modèle CDM, la
non-observation des ﬂuctuations avant la détection avec le satellite COBE favorisait le
modèle CDM. Les découvertes du satellite COBE sont en faveur d’un modèle d’univers
avec de la matière noire froide, responsable de la formation des structures. John C.
Mather et George F. Smoot ont obtenu le prix Nobel de physique en 2006 conjointement
pour ces découvertes.
Les expériences suivantes sont, pour la plupart, des expériences au sol : des radiotéles-
copes et des interféromètres, mais aussi des ballons, améliorant au fur et à mesure leur
sensibilité, et permettant de tester l’instrumentation pour la génération suivante de sa-
tellites (CAT [172], Ryle maintenant incorporé dans l’expérience AMI [205], DASI [116],
VSA [80], CBI [123], MINT [71], BOOMERanG [56], MAXIMA [187]... 3). Dans la liste
des expériences suborbitales dédiées à la caractérisation des anisotropies de température
du fond diﬀus, nous pouvons citer les expériences ballons MAXIMA et BOOMERanG,
qui ont mesuré les anisotropies de température avec une résolution angulaire de 10 arc-
minutes. En 1999, ces expériences ont mis en évidence le premier pic acoustique à une
échelle angulaire correspondant à un univers plat. Elles étaient équipées de bolomètres
refroidis à très basse température (<300 mK).
En 2001, le projet ballon Archeops [25] a permis non seulement de tester la techno-
logie du satellite Planck, mais aussi de fournir la mesure du spectre de puissance des
anisotropies en reliant les grandes échelles, mesurées par le satellite COBE, au premier
pic acoustique, mesuré par les expériences MAXIMA et BOOMERanG.
Deux missions satellites ont suivi l’expérience COBE : WMAP [91] et Planck [191].
Le satellite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe), lancé en 2001, a permis,
grâce à une résolution angulaire de 0.3°, d’atteindre une précision encore jamais atteinte
sur les paramètres cosmologiques et des mesures de polarisation du fond diﬀus. Cette
polarisation a été détectée en 2002 par l’interféromètre DASI (Degree Angular Scale
interferometer) [113]. La comparaison entre le spectre de polarisation CEEl ajusté des
mesures du satellite WMAP avec celui prédit des anisotropies de température montre
un très bon accord. Ce résultat constitue un argument en faveur du modèle standard de
la cosmologie.
Les projets européens COBRAS (COsmic BAckground Radiation Anisotropy Satellite)
et SAMBA (SAtellite for Measurement of Background Anisotropies) ont fusionné pour
former le projet du satellite Planck. Ce satellite, lancé en 2009, a permis de fournir une
carte complète du ciel et un spectre de puissance des anisotropies de température, en très
3. Une liste plus exhaustive des expériences dédiées à l’étude des anisotropies du rayonnement de
fond cosmologique est fournie par le site http://lambda.gsfc.nasa.gov/links/.
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bon accord avec le modèle ΛCDM, avec une résolution angulaire de 10 arcminutes, et
une sensibilité de l’ordre de 30 µK arcmin. Au moment de la rédaction de ce manuscrit,
une première partie des données de température est maintenant publique, et les données
de la polarisation ne sont pas encore publiées.
2.3 Le rayonnement du fond diﬀus cosmologique
Selon le modèle du Big-Bang, lors de la nucléosynthèse primordiale, les neutrons pré-
sents dans l’univers se désintègrent en protons, ou sont capturés par les protons pour
former les premiers noyaux d’atomes. Le ﬂuide primordial est ionisé et composé princi-
palement de photons, et en plus petit nombre d’électrons et de noyaux d’éléments légers.
La matière et le rayonnement sont en équilibre thermodynamique. Dans ce plasma, les
électrons encore libres interagissent avec les photons par interaction Bremsstrahlung et
double diﬀusion Compton à un décalage spectral z ≥ 109, puis par diﬀusion Compton
à un décalage spectral inférieur. Le libre parcours moyen des photons est très faible,
l’univers est donc opaque à la radiation. A une température de 3000 K, les noyaux et les
électrons se combinent pour former les premiers atomes, cette période de l’univers est
appelée la recombinaison. Le ﬂuide primordial passe alors de l’état ionisé à l’état neutre
jusqu’à la réionisation. Cette transition n’altère pas le spectre du rayonnement de fond,
car à l’époque de la recombinaison, le nombre de photons est de 109 par nucléons. Ce-
pendant, l’équilibre thermodynamique entre les photons et la matière est rompu. Les
photons se découplent de la matière et se déplacent sans interaction sur des longues
distances. L’univers devient transparent au rayonnement : c’est l’émission du fond diﬀus
cosmologique.
A la dernière diﬀusion, les photons suivent une loi de Planck. Après le découplage
rayonnement-matière, ils ne subissent que l’expansion de l’univers, qui entraine une di-
lution de leur température selon
T (z) = T0(1 + z), (2.3.1)
avec T0 la température actuelle et T (z) la température à un décalage spectral z.
L’intensité spéciﬁque d’un corps noir, qui suit la loi de Planck, est déﬁnie par
Bν(T ) =
2hν3
c2
1
exp(hν/kT )− 1 , (2.3.2)
avec k la constante de Boltzmann, h la constante de Planck.
A basse fréquence, la loi de Planck suit la loi de Rayleigh Jeans. A haute fréquence,
le spectre évolue comme une exponentielle décroissante de la température. Cette rela-
tion dépend du rapport entre les paramètres de la température et de la fréquence du
rayonnement. En présence seulement de l’expansion de l’univers, après le découplage, le
spectre du fond diﬀus reste un spectre de corps noir, avec une température diluée par
l’expansion de l’univers. Diﬀérentes mesures du spectre du rayonnement de fond cosmo-
logique en fonction de la fréquence sont représentées dans la ﬁgure 2.3.1. Cette ﬁgure
démontre l’excellent accord entre le modèle et ces diﬀérentes mesures.
La découverte de Penzias et Wilson est la preuve de l’existence du rayonnement de
fond cosmologique à 2.7 K, rayonnement isotrope et polarisé linéairement. Le satellite
COBE [30] a conﬁrmé de façon non équivoque que le spectre du fond diﬀus est extrê-
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mement proche d’un corps noir parfait de température T0 = 2.725± 0.0001 K. Il fournit
une contrainte supérieure à une déviation spectrale au corps noir de 10−4. Il montre
que ce rayonnement est non polarisé à un niveau de 10−5, mais présente une anisotro-
pie dipolaire à un niveau de 10−3 et des petites ﬂuctuations de température à 10−5.
Une éventuelle déviation du spectre du rayonnement de fond cosmologique de la loi de
Planck est aujourd’hui étudiée d’un point de vue théorique et expérimental. Des mesures
de déviation spectrale permettraient de comprendre des mécanismes physiques entrai-
nant l’injection d’énergie dans le fond diﬀus avant la recombinaison, mais aussi après la
recombinaison. Il existe diﬀérentes sources théoriques de ces distorsions spectrales : la
formation des premières étoiles à la réionisation et des premières structures, la désin-
tégration de particules exotiques prédites par des modèles théoriques, l’évaporation de
trous noirs, l’annihilation positron-éléctron, la signature des premières supernovae, l’eﬀet
Sunyaev Zel’dovich des amas de galaxies ... . Une détection de ces injections d’énergie
permettrait de contraindre les diﬀérentes époques de l’évolution du spectre du fond dif-
fus et les mécanismes de libération mis en jeu [107, 46]. Comme la densité des photons
primordiaux est nettement supérieure à la densité des baryons, les perturbations doivent
être suﬃsamment importantes pour laisser un empreinte dans le rayonnement de fond.
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Figure 2.3.1: Spectre du corps noir du rayonnement de fond cosmologique. La ligne
pleine représente un spectre théorique de corps noir à 2.7 K.
Il existe deux méthodes de mesure de la température du rayonnement du fond cosmo-
logique à diﬀérents décalages spectraux z. La première consiste à mesurer la distorsion
spectrale induite par la diﬀusion Compton inverse des photons par le gaz intra-amas :
l’eﬀet Sunyaev Zel’dovich [121]. Cependant, cette mesure est limitée par la statistique,
le nombre d’amas à un décalage spectral de z > 0.6 étant faible. La seconde méthode
utilise l’excitation des atomes ou molécules interstellaires, dont les transitions d’énergie
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sont dans le domaine millimétrique et peuvent être excitées par les photons du fond
diﬀus. Lorsque les populations des diﬀérents niveaux d’énergie de ces molécules sont en
équilibre radiatif avec les photons du fond diﬀus, leur température d’excitation est égale
à la température du rayonnement de fond cosmologique. Leur détection donne ainsi une
mesure de la température du fond diﬀus à ce décalage spectral.
La ﬁgure 2.3.2 représente la mesure de la température du rayonnement du fond diﬀus
cosmologique en fonction du décalage spectral. L’étoile représente la mesure eﬀectuée
à z = 0 par l’instrument FIRAS (COBE) [124]. Les cercles rouges représentent les
mesures eﬀectuées par l’excitation des molécules CO entre 1.7 < z < 2.7 [135]. Les
triangles bleus sont les mesures de température à z < 0.6 par l’eﬀet Sunyaev Zel’dovich
[121], et les carrés verts la mesure des raies spectrales associées à l’excitation des deux
premiers niveaux hyperﬁns des nuages de carbone neutre [53, 73, 186, 129]. Les limites
supérieures (ﬂèches vertes) proviennent des analyses des atomes de carbone et des raies
d’absorption moléculaires [185]. La ligne pointillée représente l’évolution adiabatique
de la température du fond diﬀus prédite par le modèle standard. La droite en noir avec
l’erreur grisée représente l’ajustement TCMB(z) = T
0
CMB×(1+z)1−β. En utilisant toutes
les données, la valeur de β obtenue est −0.007 ± 0.027. Le résultat de cette ﬁgure est
importante, car il valide l’évolution de la température du fond diﬀus en fonction du
décalage spectral, prédit par le modèle standard de la cosmologie.
Figure 2.3.2: Température du rayonnement du fond diﬀus cosmologique en fonction du
décalage spectral. Cette ﬁgure provient de [134].
2.3.1 Dipôle du fond diﬀus cosmologique
Le rayonnement du fond diﬀus cosmologique présente des écarts de température par
rapport à son niveau moyen. La première source d’anisotropies est induite par le déplace-
ment relatif de la Terre par rapport au référentiel du fond diﬀus, qui peut être interprété
comme notre mouvement par rapport aux électrons sur lesquels ont diﬀusé pour la der-
nière fois les électrons que nous détectons. Si nous nous déplaçons à une certaine vitesse
par rapport à ce référentiel, l’eﬀet Doppler relativiste induit un décalage en fréquence,
qui est proportionnel à la projection du vecteur vitesse dans la direction d’observation.
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La température du spectre est légèrement plus chaude dans la moitié du ciel, dans la
direction de déplacement de la Terre, et plus froide dans la direction opposée. Ce dipôle
entraine une anisotropie de température qui dépend de la direction d’observation θ.
L’observateur se déplace par rapport au référentiel du fond diﬀus cosmologique avec
une fréquence ν1 = ν0 et nous observons la lumière émise à la fréquence ν2 = νe. Nous
obtenons alors
ν0
νe
=
(1− (v/c)2)1/2
1− v/c cos θ , (2.3.3)
où le mouvement des deux référentiels est déﬁni suivant le vecteur nˆ : ~vnˆ = v cos θ. La
vitesse v est la celle de l’observateur par rapport à la surface de dernière diﬀusion.
La température observée dans la direction θ, T (θ), est donnée par rapport à la tem-
pérature moyenne T0 sur l’ensemble du ciel par
T
T0
=
√
1− (v/c)2
1− (v/c) cos θ ≈ 1 + (v/c) cos θ +
1
2
(v/c)2 cos(2θ) +O(v3/c3), (2.3.4)
valable pour un rapport v/c petit. L’angle θ est l’angle entre la direction d’observation
et celle de notre mouvement.
Le premier terme est le monopôle, la température moyenne du rayonnement du fond
diﬀus cosmologique. Le deuxième terme est le dipôle, mesuré pour la première fois par
l’instrument FIRAS [124], puis par le satellite WMAP [91] à l’amplitude δT (θ) = 3.355±
0.008 mK. Le troisième terme du second ordre est une composante quadrupôle induit
par un eﬀet relativiste, qui est beaucoup moins importante que la composante du dipôle.
Selon la température du monopôle du fond diﬀus, la vitesse particulière du système
solaire par rapport au référentiel du fond diﬀus est 369.0±0.9 km.s−1 [91]. La ﬁgure 2.3.3
représente les cartes du monopôle et du dipôle du fond diﬀus obtenues par l’instrument
DMR du satellite COBE [183].
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Figure 2.3.3: Cartes du monopôle et du dipôle du fond diﬀus obtenues par l’instrument
DMR du satellite COBE [183].
2.4 Les anisotropies en température du fond diﬀus
La première carte des ﬂuctuations de température du rayonnement de fond cosmolo-
gique a été réalisée en 1992 par l’instrument DMR (Diﬀerential Microwave Radiometer)
du satellite COBE. Après soustraction du dipôle et de la contamination des avants-plans,
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des ﬂuctuations de température d’amplitude de l’ordre de 10−5 ont été détectées. Ces
ﬂuctuations constituent l’empreinte des ﬂuctuations de densité de matière de l’univers
primordial, qui ont été soumises à la dynamique de l’univers. Il existe deux types d’ani-
sotropies : les anisotropies primaires et les anisotropies secondaires. Les premières sont
générées avant la recombinaison et sont ﬁgées suite à la recombinaison. Les anisotropies
secondaires sont générées après la recombinaison, induites par exemple par l’interaction
des photons du rayonnement de fond cosmologique avec le gaz chaud intra-amas. Ces
anisotropies représentent une source d’information sur la formation des structures.
2.4.1 Etude statistique du spectre des ﬂuctuations de température
Une fois que la composante du dipôle est soustraite, la température du fond diﬀus
cosmologique T (nˆ) est indépendante des angles d’observation à une précision de 10−5
près.
Tous les moments multipolaires d’ordre supérieur l > 1 ont une amplitude inférieure
à 10−5, et sont interprétés comme les signatures des ﬂuctuations de densité.
Soit T0 la température moyenne du rayonnement de fond cosmologique, et la tempéra-
ture T (nˆ) dans la direction spéciﬁque nˆ = (θ, φ), avec (θ, φ) les coordonnées sphériques
usuelles, nous observons sur le ciel des anisotropies de température
T (nˆ)− T0
T0
=
∆T
T0
(nˆ). (2.4.1)
La moyenne sur la sphère de ∆TT0 (nˆ) est nulle. Seule sa variance apporte des informa-
tions sur sa distribution.
L’amplitude de tout champ scalaire sur une sphère A(nˆ) peut être décomposée en
harmoniques sphériques Ylm(nˆ) tel que
A(nˆ) =
∆T
T0
(nˆ) =
∞∑
l=0
m=+l∑
m=−l
almYlm(nˆ), (2.4.2)
avec les coeﬃcients alm, qui décrivent les variations de température sur les échelles
angulaires. La température est réelle d’où a∗lm = al−m.
La relation d’orthogonalité des Ylm donne
ˆ
4π
Y ∗lmYl′m′dΩ = δll′δmm′ . (2.4.3)
Le terme l = 0 représente la température du monopôle a00 = (2.725 ± 0.0001) K, et
le terme l = 1, le dipôle a10 = 3.355 ± 0.008 mK, cette composante n’apporte aucune
information cosmologique. Les cartes de la ﬁgure 2.4.1 représentent les cartes des aniso-
tropies du rayonnement de fond cosmologique pour chaque multipôle de l = 2 jusqu’à
l = 8.
L’étude des anisotropies consiste à regarder des diﬀérences de température dans des
directions séparées d’un certain angle. Il convient ainsi de parler en échelle angulaire sur
la sphère ou en multipôle l. Les multipôles l > 1 donnent les variations de température
sur des échelles angulaires θ sur la sphère tel que l ∼ π/θ.
L’intégration de l’équation 2.4.2 sur tous les angles solides, multipliée par Y ∗lm, donne
l’expression des coeﬃcients alm
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alm =
ˆ
4π
dΩY ∗lm(nˆ)A(nˆ). (2.4.4)
La statistique des ∆TT0 (nˆ) est complètement déterminée par les coeﬃcients alm. Ces
coeﬃcients contiennent toute l’information des ﬂuctuations de température.
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Figure 2.4.1: En haut à gauche est représentée la carte des anisotropies de température
obtenue par le satellite Planck. Les sept cartes suivantes représentent les
cartes de température pour chaque multipôle l (source [91]).
Dans le cas d’un champ de température isotrope et gaussien, le produit
〈
a∗lmal′m′
〉
=
δll′ δmm′ . La moyenne est « entendue » sur plusieurs réalisations d’univers.
La fonction de corrélation à deux points des ﬂuctuations de température ∆TT0 (nˆ), dé-
terminée dans deux directions eˆ1 et eˆ2 sur la sphère, est donnée par
ξ(eˆ1.eˆ2) =
〈
∆T
T0
(eˆ1)
∆T
T0
(eˆ2)
〉
. (2.4.5)
La fonction de corrélation ne dépend que de l’angle entre les vecteurs eˆ1 et eˆ2. Nous
pouvons paramétriser le produit scalaire eˆ1.eˆ2 par ξ(eˆ1.eˆ2) = ξ(cos(θ)).
Le spectre de puissance des anisotropies de température Cl et la fonction de corrélation
ξ(θ) sont reliés par
ξ(θ) =
∑
l
2l + 1
4π
ClPl(cos(θ)), (2.4.6)
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avec Pl(cos(θ)) le polynôme de Legendre,
Pl(cos(θ)) =
4π
2l + 1
m=+l∑
m=−l
Y ∗lm(eˆ1)Ylm(eˆ2). (2.4.7)
Nous obtenons alors
ξ(eˆ1.eˆ2) =
∑
l
Cl
m=+l∑
m=−l
Y ∗lm(eˆ1)Ylm(eˆ2). (2.4.8)
La fonction de corrélation est alors indépendante de m. Comme le spectre de puis-
sance, elle caractérise complètement un champ gaussien. Dans un autre cas, les fonctions
d’ordres supérieurs de ξ(eˆ1.eˆ2) sont nécessaires pour décrire le champ.
Nous pouvons maintenant calculer le produit
〈
a∗lmal′m′
〉
selon l’Eq.2.4.4
〈
a∗lmal′m′
〉
=
〈´
4π dΩ1Ylm(eˆ1)A(eˆ1)
´
4π dΩ2Y
∗
l′m′(eˆ2)A(eˆ2)
〉
(2.4.9)
=
´ ´
4π dΩ1dΩ2Ylm(eˆ1)Y
∗
l′m′(eˆ2) 〈A(eˆ1)A(eˆ2)〉 (2.4.10)
=
´ ´
4π dΩ1dΩ2Ylm(eˆ1)Y
∗
l′m′(eˆ2) 〈C(eˆ1, eˆ2)〉 . (2.4.11)
D’où,
〈
a∗lmal′m′
〉
=
ˆ ˆ
4π
dΩ1dΩ2Ylm(eˆ1)Y
∗
l′m′(eˆ2)
∑
l
′′
Cl′′
m
′′
=+l
′′∑
m′′=−l′′
Yl′′m′′ (eˆ1)Y
∗
l′′m′′
(eˆ2).
(2.4.12)
D’après les propriétés des harmoniques sphériques, qui forment une base orthogonale
sur la sphère, nous obtenons
〈
a∗lmal′m′
〉
=
∑
l
′′
Cl′′
m
′′
=+l
′′∑
m
′′
=−l′′
δll′′ δmm′′ δl′ l′′ δm′m′′ , (2.4.13)
soit,
〈
a∗lmal′m′
〉
= Clδll′ δmm′ , (2.4.14)
d’où,
〈
a∗lmalm
〉
= Clδll′ .
Eﬀectuer la moyenne de
〈
a∗lmalm
〉
sur un ensemble de réalisations d’univers est impos-
sible, il faut donc déterminer un estimateur du spectre de puissance Cˆl, où la moyenne
est sur les directions d’observation et donc sur les indices m. Cet estimateur est construit
à partir des 2l + 1 modes m indépendants disponibles pour chaque multipôle l
Cˆl =
〈
|alm|2
〉
=
1
2l + 1
l∑
m=−l
|alm|2 . (2.4.15)
La variance est la variance cosmique donnée pour chaque multipôle l par
Var(Cˆl) =
2
2l + 1
Cˆ2l , (2.4.16)
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soit
Var(Cˆl)
Cˆ2l
=
2
2l + 1
. (2.4.17)
Ainsi plus le multipôle l est petit, plus la variance cosmique est importante. Cette
erreur est augmentée par le fait que nous ne disposons pas d’une couverture complète du
ciel ; même dans le cas d’un satellite, la couverture du ciel est limitée par les avant-plans,
qui masquent une partie du ciel. La variance obtenue est alors plus importante que la
variance cosmique et, elle est inversement proportionnelle à la fraction du ciel observée.
Cette variance, appelée la variance d’échantillonnage, est déﬁnie par
S(Cˆl) =
1
fsky
Cˆl√
2l + 1
. (2.4.18)
Le spectre de puissance du rayonnement de fond cosmologique est traditionnellement
exprimé selon l(l+1)Cl/2π car le spectre primordial de ﬂuctuations proposé par Harrison
et Zeldovi’ch, qui permet de reproduire le mieux la distribution de taille des grandes
structures, amène à Cl ∼ 1/l(l + 1) .
2.4.2 Les anisotropies primaires
La ﬁgure 2.4.2 représente le spectre de puissance angulaire en température du fond
diﬀus cosmologique. Nous pouvons remarquer que ce spectre est relativement plat pour
l < 20, suivi d’un pic important à l ∼ 200, puis de pics de plus en plus faible amplitude.
Ensuite, le spectre décline rapidement. Les anisotropies de température peuvent être
générées par les perturbations gravitationnelles (l’eﬀet Sachs-Wolfe), les perturbations
intrinsèques adiabatiques et les perturbations des vitesses particulières sur la surface
de dernière diﬀusion. Ces trois mécanismes sont dominants respectivement à grande,
moyenne et petite échelle angulaire
– l’eﬀet Sachs-Wolfe [176]
Sous l’horizon, le plasma primordial de photons et de baryons oscille dans les puits de
potentiel gravitationnel, engendrés par les ﬂuctuations de densité. La matière baryo-
nique s’eﬀondre dans ces puits de potentiel et augmente leur profondeur. Un photon qui
s’échappe d’un puits perd de d’énergie pour en sortir, et sa longueur d’onde est donc
décalée vers le rouge. Au contraire, un photon qui tombe dans un puits gagne de l’énergie
et sa longueur d’onde est donc décalée vers le bleu. Ainsi, une sur-densité de matière
représente un point froid local sur la surface de dernière diﬀusion et une sous-densité,
un point chaud. Pour un potentiel gravitationnel ϕ(~r) observé dans la direction ~r, l’eﬀet
Sachs-Wolfs est donné par
△T
T0
(~r) =
ϕ(~r)
c2
. (2.4.19)
– les perturbations de densité
Les ﬂuctuations de température du fond diﬀus sont associées à celles des perturbations
de la matière. Les ﬂuctuations quantiques de l’énergie du vide ont généré des variations
de la distribution de la densité de matière δρ. Les sur-densités concentrent le ﬂuide
primordial et entrainent une compression, qui augmente l’énergie de radiation. Ainsi,
un rayonnement aura un ﬂux plus important de photons s’il provient d’une zone de
sur-densité. L’eﬀet sur la température est
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△T
T0
(~r) =
1
3
δρ
ρ
(~r). (2.4.20)
– l’eﬀet Doppler
La vitesse particulière des photons du plasma primordial entraine un eﬀet Doppler sur sa
température. La vitesse de ﬂuide v(~r) est en opposition de phase avec sa densité, l’eﬀet
Doppler a donc tendance à combler les écarts entre les pics d’oscillation du spectre de
puissance. Sans l’eﬀet de compression des baryons, les oscillations seraient gommées. Cet
eﬀet se traduit par
△T
T0
(~r) = −~r.v(~r)
c
. (2.4.21)
La température dans chaque direction ~r diﬀère de la température moyenne T0 par ces
trois eﬀets, lorsque nous omettons la composante du dipôle, pour un univers dominé par
la matière.
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Figure 2.4.2: Spectre de puissance angulaire des anisotropies de température.
2.4.3 Physique des anisotropies de température
Nous déﬁnissons l’échelle angulaire de l’horizon sonore à la recombinaison θs = 0.0105
rad soit l ∼ 200. La description de la physique sous jacente du spectre de puissance des
anisotropies de température peut être divisée en trois régimes selon la ﬁgure 2.4.2
– les grandes échelles angulaires
Pour θ ≫ θs, les anisotropies dépendent du spectre primordial des ﬂuctuations du po-
tentiel. Cette partie du spectre est appelée le plateau de Sachs-Wolfe. Elle correspond
aux échelles plus grandes que la taille de l’horizon au découplage matière rayonnement
(supérieures au degré sur le ciel aujourd’hui). Ces larges échelles ne sont pas aﬀectées
par l’évolution sous l’horizon, elles reﬂètent donc les conditions initiales et représentent
la projection géométrique du spectre primordial des ﬂuctuations du potentiel gravita-
tionnel. L’observation de l’eﬀet Sachs-Wolfe, permet de déterminer la valeur du potentiel
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gravitationnel à la ﬁn de l’inﬂation. Les anisotropies à ces échelles résultent de l’eﬀet
Sachs-Wolfe et des ﬂuctuations intrinsèques de température. En supposant un spectre
primordial invariant d’échelle, les perturbations de densité correspondantes sont ﬁxées
à une époque antérieure, le spectre angulaire est donc presque plat aux grandes échelles
angulaires.
– les pics acoustiques
Pour θ ≤ θs, les anisotropies dépendent de la nature des oscillations acoustiques du
plasma avant que l’univers devienne neutre. Aux multipôles 200 < l < 1500, le spectre est
caractérisé par une série d’oscillations, appelées pics acoustiques ou pics Doppler. Après
l’égalité matière-rayonnement, pour les échelles plus petites que l’horizon, les photons
sont couplés avec la matière. Les perturbations dans les puits de potentiel gravitationnel,
dominés par la matière noire, continuent d’évoluer. Ces perturbations ont une amplitude
de l’ordre de 10−5 et évoluent linéairement. La matière tend à s’eﬀondrer par interaction
gravitationnelle dans les puits de potentiel. Les photons exercent une force de pression
qui s’oppose à cette compression. De cette compétition baryons-photons, sont générées
des oscillations acoustiques. La densité du ﬂuide présente alors des variations en fonction
du temps, ainsi que la température résultante. Le rayonnement de fond est plus chaud
localement dans les zones de compression, et à l’inverse, plus froid localement dans les
zones de dilatation.
Il est important de préciser que toutes les structures de même taille commencent à
osciller en même temps. Chaque mode de Fourier évolue indépendamment et peut être
caractérisé de façon analogue à un oscillateur harmonique, de fréquence déterminée par
la vitesse du son dans le ﬂuide. Cet eﬀet d’oscillation est combiné avec l’eﬀet Doppler,
induit par les diﬀérences de vitesse des électrons. L’eﬀet Doppler est déphasé de π/2 par
rapport aux oscillations acoustiques : lorsque le ﬂuide est immobile, la pression est à un
maximum, au contraire, lorsque le ﬂuide a une vitesse maximale, la pression est nulle.
La ﬁgure 2.4.3 résume ce mécanisme d’oscillations par la ﬁgure du haut. Les cercles
gris représentent quatre puits de potentiel de tailles diﬀérentes évoluant en fonction du
temps. Les ﬂèches représentent les vitesses du ﬂuide de baryons et de photons. Après
l’égalité matière-rayonnement, dans la période de domination de la matière, les struc-
tures d’échelles inférieures à l’horizon sonore commencent à osciller jusqu’à la recombi-
naison. La première ligne de la ﬁgure représente la plus grande structure qui contribue
à la puissance aux échelles plus grandes que le pic acoustique principale. Sa vitesse est
maximale au moment du découplage. La seconde ligne correspond au pic principal du
spectre de puissance des anisotropies de température à une taille angulaire de 1°. Ce
pic correspond au mode de période de π/4, à la recombinaison, il est au maximum de
compression (sur-densités), donc à une vitesse minimale. La troisième ligne correspond
au deuxième pic acoustique et la quatrième ligne, au troisième pic acoustique. La ﬁgure
du bas représente le spectre de puissance des anisotropies de température (∆T/T0)
2 en
rouge, la contribution Doppler en violet et celles des oscillations des ﬂuctuations adiaba-
tiques intrinsèques en vert. Les creux du spectre correspondent principalement à l’eﬀet
Doppler, correspondant aux maximas de vitesse.
Cette série de compression et de dilatation se termine lors du découplage matière-
rayonnement. Les ondes acoustiques cessent alors de se propager, on dit qu’elles sont
gelées. Les phases de ces oscillations gelées sont alors projetées sur le ciel sous la forme de
pics des séries harmoniques dans le spectre des ﬂuctuations de température du fond dif-
fus, observables aux échelles plus petites que l’horizon. Les empreintes de ces oscillations
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dépendent fortement des paramètres cosmologiques ; la caractérisation des anisotropies
de température constitue une sonde puissante pour contraindre ces paramètres
Selon la vitesse du son dans le ﬂuide cs(t), la phase d’oscillation à la recombinaison
d’un mode k est donnée par
Θrec(t) = ka0
ˆ trec
0
cs(t)
a(t)
dt. (2.4.22)
Nous pouvons distinguer trois cas selon Θrec :
- la compression où Θrec = nπ avec n impaire. La température des photons
est maximale pour des photons s’échappant des puits de potentiel en raison
de la température importante de ces puits.
- la dilatation où Θrec = nπ avec n paire. La température des photons est
minimale pour des photons s’échappant des puits de potentiel en raison du
décalage spectral gravitationnel.
- aucun eﬀet où Θrec = (n + 0.5)π avec n impaire. L’eﬀet intrinsèque de la
température et le décalage spectral gravitationnel s’annulent.
Il faut tenir compte de l’eﬀet de la matière noire qui ampliﬁe le phénomène de compres-
sion, sans subir la pression des photons. Dans un univers sans matière baryonique, il
n’y aurait plus de couplage entre la matière et le rayonnement, et donc plus de force de
pression, et toute la matière s’eﬀondrerait dans les puits de potentiel.
L’empreinte de ces oscillations a été conﬁrmée par la détection du pic acoustique dans
la fonction de corrélation de la distribution des galaxies à un décalage spectral proche de
zéro [65]. Elle a été prédite par Bond et Efstathiou dans le cadre du modèle du Big Bang
en 1987. Cette prédiction a été suivie de la détection du premier pic acoustique par les
expériences MAXIMA, BOOMERanG, Archeops et de l’observation avec une très bonne
précision des séries de pics dans le spectre des anisotropies de température par WMAP
dans les années 2000. Le satellite Planck a permis de montrer de façon remarquable un
excellent accord entre les points de mesure et le modèle ΛCDM à 6 paramètres.
– l’amortissement (Damping Tail)
Au delà de l > 1500, nous observons une atténuation de puissance du spectre qui résulte
de deux eﬀets. Le premier est la durée ﬁnie de la recombinaison. La surface de dernière
diﬀusion a une certaine épaisseur, la recombinaison n’étant pas un processus instantané.
Ainsi, lorsque nous observons le rayonnement de fond cosmologique dans une ligne de
visée, nous intégrons les contributions de cette épaisseur, ce qui eﬀace les petites ﬂuc-
tuations. Par ailleurs, la diﬀusion résiduelle des photons entraine un mélange entre les
photons provenant de sur-densités et de sous-densités pour deux régions proches, soit
pour un libre parcours moyen des photons petit. Plus ce libre parcours moyen est faible,
plus les perturbations sont eﬀacées. Ainsi, les structures visibles après le découplage
sont celles dont l’échelle est supérieure à l’épaisseur de la surface de dernière diﬀusion.
Cet eﬀet, représenté par une atténuation exponentielle dans le spectre de puissance du
rayonnement du fond cosmologique, est appelé l’amortissement de Silk [181]. Les pics du
spectre de puissance sont alors d’amplitude décroissante, les pics impairs ont une am-
plitude inférieure à celles des pics pairs en raison de l’eﬀet gravitationnel des baryons.
L’épaisseur de la surface de dernière diﬀusion peut être estimée en résolvant l’équation
de Boltzmann à la recombinaison, elle est égale à △z ∼ 50.
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Figure 2.4.3: Mécanisme des oscillations acoustiques. La première ﬁgure représente
l’évolution des structures de diﬀérentes tailles à la recombinaison. La ﬁ-
gure du bas montre le spectre de puissance résultant. (source Lineweaver
1997).
2.4.4 Anisotropies secondaires
Parallèlement aux mesures de plus en plus précises des anisotropies primaires, les expé-
riences avec une plus grande résolution angulaire permettent d’étudier les anisotropies
secondaires. Après le découplage matière-rayonnement, les photons peuvent interagir
avec les puits de potentiel gravitationnel ou avec la matière ionisée rencontrée le long de
leur trajectoire. Ces anisotropies représentent les ﬂuctuations de température engendrées
après la recombinaison z ≪ 1000. Si l’univers est majoritairement neutre, les photons se
propagent librement et les variations du potentiel gravitationnel locales ou intégrées le
long de la ligne de visée du photon, produisent des anisotropies secondaires. Si l’univers
est ionisé, les photons peuvent interagir par eﬀet Compton avec la matière générant des
anisotropies secondaires. Ce type d’anisotropies apporte des informations non seulement
sur la formation et la distribution de la matière aux grandes échelles, mais aussi sur
l’état d’ionisation de l’univers.
– l’eﬀet Sachs-Wolfe intégré
Lorsqu’un photon traverse un potentiel constant, les décalages spectraux vers le bleu en
entrée et vers le rouge en sortie se compensent. Dans le cas d’une variation du potentiel en
fonction du temps, les décalages spectraux ne se compensent plus, un photon traversant
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ce puits de potentiel variable a son énergie modiﬁée : il perd de l’énergie si le puits de
potentiel se creuse, et en gagne s’il se comble. C’est l’eﬀet Sachs-Wolfe intégré. Cet eﬀet
est diﬀérent de zéro si et seulement si l’énergie noire Λ est diﬀérente de zéro, et plus
généralement, s’il n’y a pas d’accélération.
Dans un potentiel variable, le décalage spectral vers le rouge, subi par les photons
qui s’échappent du puits, est déterminé en intégrant le chemin des photons le long de
la géodésique. La variation d’amplitude du puits de potentiel entre l’entrée du photon
dans le puits et sa sortie sera d’autant plus grande que le photon aura mis du temps à
le traverser. Elle laisse une contribution aux anisotropies tel que
△T
T0
(~r) =
2
c2
ˆ
ϕ˙(~r, t)dt. (2.4.23)
Cet eﬀet domine à grande échelle où il peut atteindre ∆T/T0 ≃ 10−7 et induit une
modiﬁcation du plateau de Sachs-Wolfe. Il a été détecté à 4σ par Granett et al. [81]
avec la fonction d’auto-corrélation entre la densité de galaxies et les anisotropies de
température du fond diﬀus.
AmasVide Combinés
mardi 25 juin 2013
Figure 2.4.4: Empilement de régions du fond diﬀus correspondant à des vides ou à des
amas identiﬁés à l’aide du catalogue SDSS [81].
– l’eﬀet Sunyaev Zel’dovich
L’interaction des photons avec un plasma chaud d’électrons peut induire une distorsion
spectrale en transférant de l’énergie des électrons aux photons, par diﬀusion Compton
inverse. Cet eﬀet modiﬁe la répartition spectrale des photons, qui peut être calculée,
comme le résultat d’une diﬀusion d’un spectre de corps noir, par une distribution max-
wellienne d’électrons non relativistes, de température supérieure à la température des
photons. Cet eﬀet est l’eﬀet Sunyaev Zel’dovich thermique, il est important dans le gaz
chaud des amas à une température T ∼ 107 − 108 K, qui émet dans le domaine X, par
Bremsstrahlung. Si l’amas de galaxies a une vitesse propre, l’eﬀet Doppler introduit un
second eﬀet : l’eﬀet Sunyaev Zel’dovich cinétique.
L’eﬀet Sunyaev Zel’dovich thermique peut être déﬁni par le paramètre
y =
ˆ
kBTe
mec2
dτe, (2.4.24)
avec dτe = neσTdl, σT la section eﬃcace de la diﬀusion Compton proche de la diﬀusion
Thomson dans un régime non relativiste, et dl l’élément de surface traversé par les
photons.
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L’écart en température en fonction de la fréquence, avec x = hνkTγ , est donné par
∆T
T0
= y(x
ex + 1
ex − 1 − 4). (2.4.25)
Dans la partie de Rayleigh Jeans du spectre (λ > 1.4 mm), nous observons un déﬁcit
d’intensité, donc une diminution de température. Dans la partie de Wien (< 1.4 mm),
cet eﬀet entraine une augmentation de température induite par le transfert d’énergie
lors des interactions. Les anisotropies produites peuvent atteindre ∆T/T0 ≃ 10−4 pour
des échelles entre le degré et la minute d’arc. L’eﬀet Sunyaev Zel’dovich thermique
est indépendant du décalage spectral. Il permet de sonder les grandes structures, de
contraindre la constante de Hubble et de détecter les amas de galaxies à grand décalage
spectral.
– la réionisation
Les premières sources (étoiles et quasars) vont émettre un rayonnement dans le domaine
ultra-violet, ce qui induit l’ionisation de l’univers une seconde fois après la recombinaison.
Les électrons libres peuvent interagir avec les photons du rayonnement de fond par
diﬀusion Compton. Cette diﬀusion n’aurait aucun eﬀet si la distribution du fond diﬀus
était parfaitement isotrope : la probabilité pour un photon d’être diﬀusé en dehors de la
ligne de visée serait égale à celle qu’un photon venant d’une autre direction soit diﬀusé
vers la ligne de visée. Les anisotropies du fond diﬀus cosmologique diﬀusant sur les
électrons de la surface de réionisation ont deux eﬀets :
- sur le spectre de polarisation dont nous expliquerons le mécanisme par la suite.
- amortissement de la puissance aux petites échelles du spectre des anisotropies de
température, qui dépend de l’épaisseur optique de la réionisation τ .
Considérons une ligne de visée dans un modèle sans réionisation, après diﬀusion sur
la surface de dernière diﬀusion, la température du rayonnement de fond cosmologique
observée est T0 + ∆T . Dans le cas d’un modèle avec la réionisation, la température
observée est donnée par
T0 +∆T → T0 +∆T − (T0 +∆T )(1− e−τ ) + T0(1− e−τ ), (2.4.26)
avec τ la profondeur optique de la réionisation.
Le second terme du membre de droite représente la fraction de photons diﬀusés dans
une autre direction et le troisième terme la fraction de photons diﬀusés provenant
d’autres directions. Nous obtenons dans un modèle avec réionisation la température
T0 +∆Te
−τ . Les pics acoustiques ont leur amplitude diminuée d’un facteur e−τ .
La réionisation n’est certainement pas instantanée, elle est sans doute inhomogène.
L’eﬀet observé sur le spectre de puissance ne sera donc pas constant sur toutes les
échelles angulaires. Le satellite Planck avec les données en polarisation de WMAP a
fourni comme valeur de l’épaisseur optique τ = 0.089+0.0120−0.014 , et un décalage spectral vers
le rouge où l’univers était partiellement ionisé de zre = 11.1 ± 1.1 à 68% d’intervalle
de conﬁance. L’eﬀet Gunn-Peterson nous indique que le milieu intergalactique est ionisé
vers environ z = 5.
– l’eﬀet Rees-Sciama
Cet eﬀet correspond à un creusement du puits de potentiel gravitationnel avec le temps.
Quand les ﬂuctuations quittent le régime linéaire, leur évolution entraîne une variation
du potentiel gravitationnel. Dans le modèle ΛCDM, les ﬂuctuations les plus petites
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deviennent non-linéaires en premier. Les photons qui traversent ces puits, gagnent de
l’énergie. Cependant comme le puits s’est creusé pendant leur traversée, le bilan total
d’énergie est négatif. Cet eﬀet est faible sur le rayonnement de fond cosmologique, il
correspond à une variation relative ∆T/T ≃ 10−7 pour une échelle angulaire de l’ordre
du degré. L’eﬀet est plus important aux petites échelles angulaires où il peut atteindre
∆T/T ≃ 10−6.
– le cisaillement gravitationnel
Cet eﬀet déforme le champ des anisotropies de température par l’interaction avec des
sur-densités comme les grandes structures, à toutes les échelles. L’eﬀet sur le spectre
en température est assez faible mais il peut être important pour la polarisation. Le
lentillage gravitationnel peut induire un mélange des modes E et B de polarisation, que
nous allons introduire dans la section 2.5 de ce chapitre.
2.4.5 Les avant-plans
La mesure des anisotropies du fond diﬀus cosmologique est contaminée par des émis-
sions d’origine astrophysique provenant de l’univers local : les émissions galactiques et
extra-galactiques. Il n’existe pas encore un modèle exact des émissions galactiques, mais,
la dépendance en fréquence de ces émissions est en majorité diﬀérente de celle du fond
diﬀus. A des fréquences de 100 GHz, et pour des portions du ciel loin du plan galactique,
les avant-plans sont de l’ordre de 1 à 10% des anisotropies de température. Des obser-
vations à plusieurs fréquences permettent de séparer les diﬀérentes composantes, et de
déterminer le signal du ciel à un niveau de quelques pourcents.
Les avant-plans qui dominent sont
– les émissions diﬀus galactiques
- l’émission synchrotron
Cette émission résulte des électrons relativistes accélérés par un champ magnétique. Le
spectre dépend de l’intensité du champ magnétique et de l’énergie des électrons. Le
champ magnétique de notre galaxie est suﬃsant pour produire une émission de photons.
Cette émission domine à basse fréquence (< 70 GHz). Cette émission peut être modélisée
dans une première approximation par une loi de puissance Iν ⋉ ν
αs . La température
d’antenne associée est TRJ ⋉ ν
βs avec βs entre [−2.9,−3.1] [109].
- le rayonnement free-free
Les ions positifs agissent sur des électrons libres en les freinant dans un gaz chaud.
L’énergie émise par les électrons ralentis est transformée en radiation thermique. Cette
émission de type thermique peut être approximée par une loi de puissance [175] avec un
indice spectral de l’ordre de -2.1 en température d’antenne.[61].
Ces deux eﬀets sont dominants à basse fréquence.
- l’émission de poussière galactique
Les restes de collisions ou d’explosions dans la galaxie entrainent l’existence de pous-
sières froides qui émettent par rayonnement thermique et par excitation de rotation du
moment dipolaire électrique. Le rayonnement thermique est celui d’un spectre de corps
gris de type νβdB [58] avec l’indice spectral [1.5, 1.8] [160] en température d’antenne, à
la température de ∼17 K dans le domaine de l’infrarouge lointain. L’émission par ro-
tation est présente dans les fréquences de 10-100 GHz. Cet eﬀet est dominant à haute
fréquence.
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- l’émission anormale
Cette émission est encore mal comprise. L’explication la plus populaire est celle de
l’émission spinning dust [152].
– les sources ponctuelles
Des sources ponctuelles (les quasars, les galaxies) émettent dans le domaine radio-
millimétrique. Aﬁn d’estimer le spectre de puissance du fond diﬀus, des masques sont
utilisés pour ne pas prendre en compte dans l’analyse les pixels contaminés par des
sources ponctuelles résolues. Pour celles non résolues, leur contribution dans le spectre
de puissance est prise en compte à l’aide de catalogues et de modélisations.
– la lumière zodiacale
Cette lumière provient de l’émission de la poussière des nuages du système solaire. Le
rayonnement thermique est concentré dans la direction du plan de l’écliptique [154].
Les dépendances en fréquence de l’émission du synchrotron, de la poussière et du
rayonnement de freinage sont représentées par la ﬁgure 2.4.5.
Ces émissions peuvent être aussi polarisées comme le synchrotron et l’émission des
grains de poussière. La caractérisation des contributions astrophysiques polarisées est
particulièrement importante pour la mesure de la polarisation du rayonnement de fond
cosmologique. Les données du satellite WMAP ont montré que ces avant-plans dominent
aux grandes échelles angulaires et doivent être donc bien caractérisés pour être discri-
minés.
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Figure 2.4.5: Dépendance en fréquence des anisotropies du rayonnement de fond cos-
mologique (en rouge), et de trois émissions diﬀus galactiques : syn-
chrotron (en orange), rayonnement free-free (en bleu) et la poussière
(en vert et en jaune) en unités de température d’antenne (source
http ://lambda.gsfc.nasa.gov/).
2.4.6 Statut des observations actuelles
Le premièr instrument, à réaliser une carte des anisotropies de température a été le
satellite COBE avec la détection et la mesure des anisotropies de température jusqu’à
l ≃ 20, avec un rapport signal sur bruit de 1.
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Dans les années 2000, les expériences présentent diﬀérents types de détection (bolo-
mètres, radiomètres et interféromètres), diﬀérentes résolutions angulaires et diﬀérentes
bandes en fréquence. Cette génération d’instruments est constituée d’expériences bal-
lons : MAXIMA [187], BOOMEranG [56], Archeops [25]..., avec une résolution angulaire
de 10 arcminutes environ. Ces diﬀérentes expériences ont permis la mesure de la position
du premier pic acoustique et donc de contraindre la géométrie de l’univers. Les résultats
combinés donnent la mesure des deux premiers pics acoustiques, mais les barres d’er-
reurs restent dominées par les eﬀets systématiques des expériences et par la couverture
incomplète du ciel. L’expérience Archeops a permis un recouvrement entre les gammes
de multipôles mesurées par le satellite COBE et les expériences MAXIMA et BOOME-
ranG. Comparé aux expériences MAXIMA et BOOMERanG, Archeops couvre une plus
grande fraction du ciel 30% (3% et 0.5% pour BOOMEranG et MAXIMA), avec un
temps d’intégration par pixels plus court, mais avec un plus grand nombre de pixels.
Les expériences CBI [180] et VSA [80] ont permis de mesurer le fond diﬀus aux petites
échelles angulaires et de détecter l’amortissement de puissance à ces échelles, prédit par
la modèle ΛCDM, en observant une petite partie du ciel, avec une très bonne résolution
angulaire.
Le satellite WMAP, lancé en 2001 pour 9 ans de vol, a permis d’obtenir une mesure
du spectre de puissance angulaire, dont les erreurs jusqu’au second pic acoustique sont
données principalement par la variance cosmique. La fréquence d’observation du satel-
lite est de 23 à 94 GHz avec une résolution angulaire de 13 arcminutes. Les données
de WMAP valident un modèle ΛCDM à 6 paramètres : un modèle d’univers plat, do-
miné par l’énergie sombre et la matière sombre, contenant des ﬂuctuations gaussiennes,
adiabatiques et invariantes d’échelle. Une analyse jointe du jeu de données de WMAP
avec d’autres jeux de données comme Archeops montre la cohérence des mesures du fond
diﬀus sur une large gamme de fréquences.
Les expériences suivantes au sol ACT [112] et SPT [174] ont une résolution angulaire
très ﬁne (1 arcminute et 1.8 arcminutes respectivement), avec une couverture du ciel
de 1/16. Ces deux expériences atteignent une très bonne sensibilité, leur plan focal
est équipé d’un millier de détecteurs. Ces expériences sont optimisées pour l’étude des
sources extragalactiques et pour réaliser un grand sondage d’amas de galaxies détectés
par l’eﬀet Sunyaev Zel’dovich.
Le satellite Planck a permis d’obtenir des cartes de température et de polarisation
avec une résolution angulaire de 5 arcminutes et un spectre de puissance de température
de 2 < l < 2500. L’instrument contient des bolomètres à 0.1 K, qui ne sont limités que
par le bruit de photons et couvre 6 bandes de fréquence par l’instrument HFI (High
Frequency Instrument) 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz et 3 bandes de fréquences
par l’instrument LFI (Low frequency Instrument) : 30, 44 et 70 GHz. Les données du
satellite Planck montrent un excellent accord entre le spectre de puissance angulaire à
grand multipôle et les prédictions du modèle ΛCDM. Ces observations sont présentées
par la ﬁgure de 2.4.6. Cependant, des changements signiﬁcatifs ont été obtenus : la
densité d’énergie sombre est plus faible de 6%, la densité de baryons est plus importante
de 9% et la densité de matière noire d’environ 18% par rapport aux résultats de WMAP
9ans. L’écart est, cependant, réduit avec la combinaison des données des oscillations
baryoniques acoustiques des relevés des grandes structures. La grande diﬀérence entre
les données de température du satellite Planck avec les autres sondes est la valeur de la
constante de Hubble H0 = (67 ± 1.2) km.s−1.Mpc−1, cette valeur est inférieure à celle
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obtenue avec les techniques traditionnelles : Riess et al. [170] en utilisant le télescope
HST obtiennent la valeur H0 = (73.8 ± 2.4) km.s−1.Mpc−1. Cependant, l’amélioration
du contrôle des eﬀets systématiques et de la statistique permettrait de rapprocher la
valeur obtenue des supernovae avec celles des données Planck d’après Betoule et al. (en
préparation).
Figure 2.4.6: Spectre de puissance des anisotropies en température du rayonnement
de fond cosmologique obtenu par la superposition des données Planck,
WMAP 9ans, SPT et ACT (sources [153, 155]).
2.5 Anisotropies en polarisation
La polarisation du fond diﬀus cosmologique a été détectée pour la première fois par
l’interféromètre DASI [113] en 2002, puis par l’instrument CBI [180], en accord avec la
prédiction du modèle standard de la cosmologie. Ces détections n’étaient pas assez signi-
ﬁcatives pour permettre d’apporter des contraintes sur les modèles. L’expérience DASI
a aussi réalisé une détection statistique de la corrélation TE. Les meilleures mesures
sont ensuite apportées par les expériences au sol QUAD [163], BICEP [45] et le satellite
WMAP [24], aux petites, moyennes et grandes échelles respectivement. La corrélation
TE a été réalisée avec une bonne précision avec les données du satellite WMAP [23],
avec un bon rapport signal sur bruit sur un large intervalle d’échelles angulaires. La
polarisation est sensible à la plupart des paramètres cosmologiques et permet ainsi de
vériﬁer la consistance du modèle ΛCDM. Par ailleurs, mesurer la polarisation du fond
diﬀus représente aussi une voie de détection des ﬂuctuations tensorielles, prédites par les
modèles d’inﬂation, qui est l’objet de cette thèse.
Selon le modèle standard avec inﬂation, nous pouvons distinguer deux types de pertur-
bations qui caractérisent la polarisation du fond diﬀus cosmologique : une composante
scalaire et une composante tensorielle. Ces perturbations donnent des motifs de polari-
sation sur le ciel diﬀérents.
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La détection du fond d’ondes gravitationnelles primordiales constituerait la valida-
tion du modèle d’inﬂation. L’amplitude de ces ondes gravitationnelles est directement
proportionnelle au carré de l’échelle d’énergie de l’inﬂation. Cette relation permettrait
de discriminer un certain nombre de modèles d’inﬂation qui existent aujourd’hui. La
mesure de la polarisation, à un niveau beaucoup plus faible que les anisotropies de tem-
pérature, est beaucoup plus diﬃcile, nécessitant des observations multi-fréquences, une
amélioration de la sensibilité de l’instrument et un contrôle des eﬀets systématiques.
Dans ce paragraphe, nous allons expliquer le mécanisme à l’origine de la polarisation
du fond diﬀus et introduire le formalisme pour la décrire.
2.5.0.1 Les paramètres de Stokes
Le vecteur de polarisation d’une onde électromagnétique peut être décrit par le champ
électromagnétique ~E. Les projections du champ électrique sur deux axes x et y, ortho-
gonaux à la direction de propagation ~k, ont pour expression
Ex(t) = Ax(t)e
iωt, (2.5.1)
Ey(t) = Ay(t)e
iω(t+φ), (2.5.2)
avec ω la fréquence circulaire de l’onde monochromatique, Ax et Ay les amplitudes
complexes et φ la phase.
Nous pouvons distinguer deux cas suivant les valeurs des amplitudes Ax et Ay et le
terme de phase φ :
- φ = 0, l’onde est linéairement polarisée.
- φ = π2 et Ax = Ay, l’onde est polarisée circulairement.
Un instrument mesure les moyennes des intensités quadratiques
〈
|Ex|2
〉
et
〈
|Ey|2
〉
.
Ces moyennes sont réalisées sur le temps d’intégration du détecteur, grand devant la
longueur d’onde.
Toute l’information statistique de l’onde est contenue dans la matrice de cohérence C
C =
 〈|Ex|2〉 〈ExE∗y〉
〈E∗xEy〉
〈
|Ey|2
〉  = 1
2
(
I +Q U − iV
U + iV I −Q
)
, (2.5.3)
avec I, Q, U , V les paramètres de Stokes qui satisfont la relation I2 ≥ Q2 +U2 + V 2.
Dans le cas d’un rayonnement complètement polarisé, nous obtenons I2 = Q2+U2+V 2.
Le paramètre de Stokes I détermine l’intensité de l’onde. La somme des intensités
mesurée suivant les axes x et y est I = Ix + Iy.
Le paramètre de Stokes Q est déﬁni comme la diﬀérence de puissance entre deux
polarisations linéaires, orientées le long de deux directions x et y : Q = Ix − Iy.
Le paramètre de Stokes U est la diﬀérence de puissance entre les polarisations linéaires
orientées à +45° et -45° de la polarisation verticale : U = I45x − I45y = 2AxAy cos(φ).
Le paramètre de Stokes V déﬁnit le signe de la phase, il décrit la polarisation circulaire.
Nous ne nous intéresserons pas au paramètre V car le fond diﬀus est linéairement polarisé
et nous n’attendons pas de polarisation circulaire.
Les paramètres I et Q permettent de déterminer les amplitudes complexes A2x et A
2
y,
le paramètre Q donne la phase φ.
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Le degré de polarisation pour une polarisation linéaire est donné par
p =
√
Q2 + U2
I
. (2.5.4)
Si les axes x et y tournent d’un angle ϕ autour du vecteur d’onde ~k, le champ électrique
devient (
E
′
x
E
′
y
)
=
(
cosϕ sinϕ
− sinϕ cosϕ
)(
Ex
Ey
)
. (2.5.5)
Les paramètres de Stokes I et V sont invariants par rotation, ils sont indépendants du
système de coordonnées. Sous la rotation d’un angle ϕ, les paramètres de Stokes Q et U
tournent d’un angle 2ϕ :
Q′ = Q cos 2ϕ+ U sin 2ϕ, (2.5.6)
U ′ = −Q sin 2ϕ+ U cos 2ϕ. (2.5.7)
Les paramètres de Stokes Q et U dépendent du référentiel. L’orientation de la direction
de polarisation est donnée par le signe des paramètres Q et U .
2.5.0.2 Origine de la polarisation du rayonnement de fond cosmologique
La polarisation est générée par la diﬀusion Thomson entre les photons et les électrons
de la surface de dernière diﬀusion. La section eﬃcace de la diﬀusion Thomson est donnée
par
dσ
dΩ
=
3σT
8π
∣∣∣ǫˆ.ǫˆ′ ∣∣∣2 , (2.5.8)
avec σT la section eﬃcace Thomson, dΩ l’élément d’angle solide, et ǫˆ
′
et ǫˆ les directions
des polarisations linéaires des photons incidents et diﬀusés.
Cette interaction ne peut donc pas générer de polarisation circulaire, elle modiﬁe les
amplitudes et non les phases.
Suivant la ﬁgure 2.5.1, considérons deux photons incidents sur un électron, orthogo-
naux entre eux dans un plan contenant l’électron, respectivement suivant les directions
eˆ1 et eˆ2. Le ﬂux de photon représenté en bleu est plus faible que celui en rouge. Selon
l’expression de la section eﬃcace Thomson de l’équation 2.5.8, pour chacune des direc-
tions incidentes, seule une composante de la polarisation est transmise en direction de
l’observateur : soit la direction eˆ1 provenant du photon du haut, et eˆ2 pour le photon
de gauche. Comme l’électron sur la surface de dernière diﬀusion observe un ﬂux de pho-
tons plus important dans une direction par rapport à l’autre, il résulte une polarisation
linéaire sur le ﬂux observé. Pour générer de la polarisation, il est donc nécessaire d’avoir
une diﬀusion Thomson et des anisotropies quadrupolaires du ﬂux de photons sur la
surface de dernière diﬀusion. Ces anisotropies peuvent provenir des inhomogénéités de
densité et de vitesse du plasma primordial. Ce mécanisme de polarisation dépend de la
durée de la recombinaison.
L’intensité incidente peut avoir diﬀérents types d’anisotropies qui génèrent ou non de
la polarisation, présentés par la ﬁgure 2.5.2 :
- le monopôle pour une intensité isotrope. Il n’y a pas de polarisation résultante.
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- le dipôle. Le ﬂux de photons présente un minimum et maximum opposés géographi-
quement. La somme des ﬂux de sens opposé est égale pour toute direction de propagation.
La polarisation de direction verticale compense la direction horizontale, il n’y a pas de
polarisation.
- le quadrupôle. Les intensités des ﬂux incidents ne sont pas égales et l’observateur
observe donc de la polarisation sur le ﬂux sortant.
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Figure 2.5.1: Polarisation du fond diﬀus cosmologique : diﬀusion d’une anisotropie du
ﬂux de photons sur un électron sous la forme d’un rayonnement polarisé
linéairement.
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Figure 2.5.2: Représentation de la direction de polarisation transmise pour deux direc-
tions orthogonales. Les traits de couleur représentent l’intensité. A gauche
est représentée une intensité isotrope : un monopôle, au milieu, une in-
tensité présentant un gradient suivant la direction verticale : un dipôle,
et à droite, deux contributions d’intensité diﬀérente : un quadrupôle.
Nous allons démontrer la relation entre la polarisation linéaire et les quadrupôles.
Considérons la ﬁgure 2.5.3, avec θ l’angle de diﬀusion, les coordonnées du photon incident
sont données par ǫˆ
′
et les coordonnées du photon diﬀusé par ǫˆ.
Nous déﬁnissons les paramètres de l’intensité suivant les axes x et y
Ix =
I +Q
2
, (2.5.9)
Iy =
I −Q
2
. (2.5.10)
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L’intensité incidente I
′
est non polarisée, soit I
′
x = I
′
y =
1
2I
′
.
D’après l’équation 2.5.8, nous pouvons écrire
Ix =
3σT
8π
(I
′
x(ǫˆ
′
x.ǫˆx)
2 + I
′
y(ǫˆ
′
y.ǫˆx)
2) =
3σT
16π
I
′
, (2.5.11)
Iy =
3σT
8π
(I
′
x(ǫˆ
′
x.ǫˆy)
2 + I
′
y(ǫˆ
′
y.ǫˆy)
2) =
3σT
16π
I
′
cos2 θ, (2.5.12)
car (ǫˆ
′
y.ǫˆx) = (ǫˆ
′
x.ǫˆy) = 0.
Les expressions des paramètres de Stokes I et Q en fonction de Ix et Iy sont
I = Ix + Iy =
3σT
16π
I
′
(1 + cos2 θ), (2.5.13)
Q = Ix − Iy = 3σT
16π
I
′
sin2 θ. (2.5.14)
Pour estimer le paramètre de Stokes U , nous réalisons une projection sur les axes
tournés de π4 . Dans ce nouveau système, le paramètre de Stokes Q devient le paramètre
QR et, est égale au paramètre U dans le système non tourné. Nous obtenons dans ce
nouveau système les expressions des paramètres de Stokes
IR =
3σT
16π
I
′
(1 + cos2 θ), (2.5.15)
QR =
3σT
16π
I
′
sin2 θ, (2.5.16)
UR = 0. (2.5.17)
Le plan de diﬀusion fait un angle φ avec l’observateur. Dans le système d’axe de
l’observateur, les relations entre les paramètres de Stokes Q, U et QR, UR sont
Q = cos(2φ)QR, (2.5.18)
U = − sin(2φ)UR. (2.5.19)
En intégrant sur toutes les directions incidentes, nous obtenons
I =
3σT
16π
ˆ
I
′
(θ, φ)(1 + cos2 θ)dΩ, (2.5.20)
Q =
3σT
16π
ˆ
I
′
(θ, φ) sin2 θ cos 2φdΩ, (2.5.21)
U =
3σT
16π
ˆ
I
′
(θ, φ) sin2 θ sin 2φdΩ. (2.5.22)
La décomposition en harmoniques sphériques du paramètre I
′
est I
′
(θ, φ) =
∑
lm almY
m
l (θ, φ)
permet de réécrire les paramètres de Stokes de l’onde diﬀusée en fonction des coeﬃcients
multipolaires [102]
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I =
3σT
16π
(
8
3
√
πa00 +
4
3
√
π
5
a20
)
, (2.5.23)
Q =
3σT
4π
√
2π
15
Re(a22), (2.5.24)
U =
3σT
4π
√
2π
15
Im(a22). (2.5.25)
Les paramètres Q et U sont générés par le terme quadrupolaire a22, donc seules des
anisotropies quadrupolaires sur la surface de dernière diﬀusion peuvent générer de la
polarisation linéaire.
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Figure 2.5.3: Diﬀusion Thomson d’un photon par un électron.
2.5.0.3 Perturbations et ﬁgures de polarisation résultantes
Il existe trois types de perturbations de la métrique, pouvant générer de la polarisa-
tion : les perturbations scalaires, vectorielles et les tensorielles.
– les perturbations scalaires
Considérons un électron qui tombe dans un puits de potentiel, représenté par la ﬁgure
2.5.4. Dans cette ﬁgure, les cercles concentriques correspondent aux isocourbes de den-
sité. La vitesse de l’électron est d’autant plus grande qu’il se rapproche du centre de la
perturbation. Nous considérons un deuxième électron, plus proche du centre du puits,
cet électron tombe donc plus vite et s’éloigne du premier électron. Dans le cas d’un
troisième électron, plus loin du centre de la perturbation, il s’éloigne aussi du premier
électron, puisqu’il tombe moins vite dans le puits. Les électrons, au même rayon iso-
courbe, tombent à la même vitesse, mais se rapprochent puisque les isocontours du puits
de potentiel sont concentriques. Ce phénomène produit des anisotropies sur la surface de
dernière diﬀusion. Si nous considérons une phase de dilatation, la situation est inversée.
L’électron central voit un électron plus proche du centre du puits de potentiel se rap-
procher, le mouvement de dilatation étant plus important dans le puits. Il observe aussi
que l’électron le plus lointain se rapproche, car la force de répulsion est plus faible. Ce
mécanisme donne lieu aussi à un quadrupôle local.
L’eﬀet dominant qui génère de la polarisation est la conséquence du gradient de vitesse
du plasma. Si nous considérons une diﬀusion à la position x0 de la surface de dernière
diﬀusion, les photons diﬀusés se propagent dans la direction nˆ d’une distance égale au
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libre parcours moyen λt des photons, à partir du point de diﬀusion. La distance parcourue
est x = x0 + λtnˆ. A cette même position de la surface de dernière diﬀusion, le ﬂuide de
baryons et de photons possède une vitesse propre égale à v(x) ≃ v(x0) + λtnˆi∂iv(x0).
La température observée par un électron subit un eﬀet Doppler tel que ∂T (x0, nˆ) =
nˆ(v(x)− v(x0)) ≃ λtnˆinˆj∂ivj(x0), quadratique en nˆ.
Reprenons la ﬁgure 2.5.1. Considérons un électron sur la surface de dernière diﬀusion,
le plasma a une vitesse négative sur l’axe des eˆ1 positif et une vitesse positive sur l’axe des
eˆ1 négatif. L’électron verra une température plus élevée dans la direction ±eˆ1 par rapport
à la direction ±eˆ2, donc un ﬂux de photons plus important par eﬀet Doppler. Ainsi,
les gradients de vitesse du ﬂuide de baryons et de photons induisent une composante
quadrupolaire de la distribution d’intensité, qui par diﬀusion Thomson, est convertie en
polarisation linéaire.
La ﬁgure 2.5.5 résume le mécanisme de la création de polarisation par des gradients de
vitesse. Dans le référentiel du ﬂuide de baryons et de photons, la vitesse des particules
(représentée par les ﬁnes ﬂèches noires) diverge radialement du point de la surface de
dernière diﬀusion (ronds noirs) et converge transversalement sur le point de la surface de
dernière diﬀusion, quand le ﬂuide est accéléré d’un point chaud soit d’une sous-densité
et d’un potentiel maximal, à un point froid qui correspond à une sur-densité et à un po-
tentiel minimal. Les ﬂèches noires plus épaisses représentent la direction du mouvement
du référentiel du ﬂuide. Par eﬀet Doppler, ce déplacement induit un quadupôle local
autour du point de la surface de dernière diﬀusion, qui génère une polarisation radiale
pour la ﬁgure de gauche, et une polarisation transversale pour la ﬁgure de droite.
Figure 2.5.4: Dans une perturbation scalaire, le ﬂux de photons observé par un électron
présente une anisotropie quadrupolaire, ce qui génère de la polarisation
linéaire des photons diﬀusés.
Pour résumer, un point froid du rayonnement de fond cosmologique engendré par les
ﬂuctuations de densité entraine une ﬁgure de polarisation radiale, et un point chaud,
une ﬁgure de polarisation tangentielle. Nous pouvons nous attendre à une corrélation
entre les anisotropies de température et de polarisation visible en comparant les spectres
de puissance de ces anisotropies. Pour un mode donné, si la recombinaison s’est dé-
roulée entre une phase de compression et de dilatation, l’observateur observera de la
polarisation.
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v
Points froids Points chauds
v
Points froids Points chauds
Figure 2.5.5: Mécanisme à l’origine de la polarisation du rayonnement de fond cosmolo-
gique avec les directions de polarisation, lorsque le ﬂuide est accéléré par
rapport à un point froid (à gauche) ou décéléré par rapport à un point
chaud (à droite). Cette ﬁgure est tirée de [103].
Intéressons nous maintenant aux paramètres de Stokes au voisinage d’un point chaud
ou froid. L’observateur est au centre de la sphère céleste et il regarde une perturbation à
symétrie circulaire. Dans le référentiel de l’extréma de la température, dans le système
de référence radial {eˆr, eˆθ} représenté par la ﬁgure 2.5.4, les paramètres de Stokes sont
donnés par les paramètres Qr et Ur. Par symétrie, la perturbation est invariante par
parité, donc les paramètres de Stokes dans ce système doivent être invariants par parité,
soit eˆθ → −eˆθ et eˆr est inchangé. Dans ce repère, les paramètres de Stokes Ir et Qr sont
invariants tandis que Ur → −Ur. Il en résulte que Ur = 0.
Une perturbation scalaire ne peut engendrer que de la polarisation Qr, qui est soit
radiale pour Qr > 0, soit tangentielle pour Qr < 0.
Les ﬁgures de polarisation des paramètres de Stokes Ir, Qr, obtenues pour des per-
turbations scalaires, sont représentées dans la ﬁgure 2.5.6. Ces cartes résultent de l’em-
pilement de cartes de 5°× 5° obtenues autour de chaque extréma de température. Cette
ﬁgure montre un excellent accord entre les cartes mesurées et les prédictions du modèle
ΛCDM à six paramètres. La valeur du χ2 de cet ajustement est 0.999 ± 0.010 à 68%
de niveau de conﬁance [153], ce qui signiﬁe que la physique sous-jacente est aujourd’hui
remarquablement bien comprise.
– les perturbations tensorielles
Une onde gravitationnelle peut déformer l’espace temps lors de son passage. La création
de polarisation par les ondes gravitationnelles est illustrée par la ﬁgure 2.5.7. Cette
ﬁgure montre la réponse d’un anneau de particules libres dans le plan {x, y} à une
onde gravitationnelle provenant de la direction z. L’anneau subit une compression ou un
étirement périodique, qui entraine un mouvement relatif dans les directions {x, y} sur la
surface de dernière diﬀusion. Si nous nous plaçons dans le système de référence radial lié
à la perturbation {eˆr, eˆθ}, la transformation par parité transforme {eˆr, eˆθ} → {eˆr,−eˆθ}.
La propagation de l’onde induit que les électrons ne sont plus disposés en cercle mais
en ellipse. Par conséquent, le paramètre de Stokes Ur n’est pas nul. Une perturbation
tensorielle peut ainsi générer de la polarisation Qr et Ur.
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Figure 2.5.6: Cartes des paramètres de Stokes Ir, Qr obtenues à une résolution de 30
arcminutes. Les cartes sont réalisées pour les points chauds du fond diﬀus
(cartes en haut à droite), pour les points froids (en haut à gauche). Les
cartes de la deuxième ligne sont les cartes prédites par le modèle ΛCDM.
Cette ﬁgure est tirée de [153].
Figure 2.5.7: Réponse d’un anneau de particules libres dans le plan {x, y} à une onde
gravitationnelle provenant de la direction z.
– les perturbations vectorielles
Les mouvements de vortex du ﬂuide peuvent induire des anisotropies quadrupolaires.
Cependant, dans la plupart des modèles inﬂationnaires, ces perturbations sont négli-
geables.
2.5.0.4 Les champs E et B
Deux formalismes ont été développés indépendamment :
- Kamionkowski, Kosowski et Stebbins [102]. La polarisation est décrite à l’aide d’har-
moniques sphériques tensorielles.
- Seljak et Zaldarriaga [204] qui déﬁnissent la polarisation à l’aide d’harmoniques
sphériques spinnées. Il est possible de déﬁnir une base locale qui permet de décomposer
les modes de polarisation de symétrie paire (mode E) et impaire (mode B). C’est ce
deuxième formalisme qui a été retenu. Nous allons le décrire dans l’espace des Ylm.
L’expression du paramètre de Stokes I de l’équation 2.4.2 peut être réécrite sous la
forme
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T (nˆ) =
∑
lm
aT,lmYlm(nˆ), (2.5.26)
Les paramètres de stokes Q et U dépendent du système de coordonnées comme le
montrent les équations 2.5.6 et 2.5.7 qui correspondent à une rotation des axes du système
de référence d’un angle ϕ. Ils doivent être tournés dans le référentiel de l’observateur
avant d’être superposés, comme réalisé pour produire les cartes de polarisation de la
ﬁgure 2.5.6. Les résultats obtenus ne sont donc valables que dans le système de référence
radial du point observé. Les paramètres Q et U sont des quantités spinnées de rang 2 ce
qui signiﬁe que le doublet (Q,U) se transforme selon
(Q± iU)′(nˆ) = e∓2iϕ(Q± iU)(nˆ). (2.5.27)
Il est intéressant de déﬁnir des quantités scalaires comme pour la température, avec
lesquelles la polarisation est indépendante du système de référence local. Nous avons
développé les ﬂuctuations de température du rayonnement de fond cosmologique sur la
base des harmoniques sphériques. Comme l’objet Q± iU est un objet de spin 2, il peut
être développé sur la base des harmoniques sphériques de spin 2
(Q± iU)(nˆ) =
∑
l≥2,|m|≤l
a±2lm±2Y ml (nˆ), (2.5.28)
qui satisfont a∗−2,lm = a2,lm.
Il existe un opérateur ð et son conjugué ð¯ introduit par Newmann et Penrose, qui
permet d’augmenter ou de diminuer le spin d’une fonction spinnée d’une unité. Nous
pouvons appliquer ces opérateurs sur l’expression Q ± iU deux fois aﬁn d’obtenir des
objets de spin 0, des scalaires. Dans ce cas, Q± iU ne dépendra plus du choix de la base
des paramètres de Stokes Q et U
ð¯
2(Q± iU)(nˆ) =
∑
lm
[
(l + 2)!
(l − 2)!
]1/2
a±2,lmYlm(nˆ), (2.5.29)
Les expressions des coeﬃcients aT,lm et a±2,lm sont
aT,lm =
ˆ
dΩY ∗lm(nˆ)T (nˆ), (2.5.30)
a±2,lm =
ˆ
dΩ 2Y
∗
lm(nˆ)(Q± iU)(nˆ) =
[
(l + 2)!
(l − 2)!
]−1/2 ˆ
dΩY ∗lm(nˆ)ð¯
2(Q± iU)(nˆ).
(2.5.31)
Nous introduisons les combinaisons linéaires des a±2,lm
aE,lm =
−(a2,lm + a−2,lm)
2
, (2.5.32)
aB,lm =
i(a2,lm − a−2,lm)
2
, (2.5.33)
avec aE,lm = a
∗
E,l−m et aE,lm = a
∗
B,l−m.
Nous pouvons ainsi introduire les champs scalaires E et B des cartes, sur le ciel :
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E(nˆ) =
∑
lm
aE,lmYlm(nˆ), (2.5.34)
B(nˆ) =
∑
lm
aB,lmYlm(nˆ). (2.5.35)
Les expressions ð¯2(Q±iU)(nˆ) sont des quantités de spin zéro, par conséquent, les champs
E(nˆ) et B(nˆ) sont invariants sous rotation. Les ﬁgures de polarisation des modes E et B
sont représentées dans la ﬁgure 2.5.8. Le motif de polarisation des modes E est invariant
selon une réﬂexion le long d’une ligne de visée provenant du centre, tandis que le motif des
modes B est modiﬁé. Les diﬀérentes perturbations entrainent des motifs de polarisation
diﬀérents. Une perturbation scalaire engendre de la polarisation Qr, ce qui correspond
seulement à des modes E. Une perturbation de type tensorielle génère de la polarisation
Qr et Ur, soit des modes E et B. Ainsi, une détection des modes B constituerait des
perturbations primordiales tensorielles.
E < 0 E > 0 B < 0 B > 0
Q>0 U=0 Q<0 U=0 Q=0 U<0 Q=0 U>0
Motif de type mode E Motif de type mode B
Figure 2.5.8: Figures de polarisation des modes E et B.
Nous allons maintenant regarder la parité des champs E et B. Considérons un système
de coordonnées {x, y} dans lequel sont déﬁnis les paramètres de Stokes Q et U , et une
transformation tel que x→ −x qui laisse les autres inchangés. En coordonnées sphériques
(r, θ, φ), cette transformation induit un changement de signe de φ et laisse les autres
invariants. Par cette transformation, nous obtenons Q
′
(nˆ
′
) = Q(nˆ) et U
′
(nˆ
′
) = −U(nˆ).
Dans cette même base, nous obtenons alors aE′ ,lm = aE,lm et aB′ ,lm = −aB,lm, ce qui
implique
E
′
(nˆ
′
) = E(nˆ), B
′
(nˆ
′
) = −B(nˆ). (2.5.36)
Nous avons ainsi montré que les champs E et B sont des champs scalaires, et que sous
une transformation de parité du système local, le mode E est invariant et le mode B
change de signe.
Aﬁn de caractériser le rayonnement de fond cosmologique statistiquement, de la même
façon que pour les anisotropies de température, nous pouvons déﬁnir les spectres de
puissance de la polarisation, ainsi que le spectre de puissance de corrélation tempéra-
ture/polarisation. Nous disposons de trois variables scalaires T , E et B qui permettent
de former six corrélations : TT , EE, BB, TE, EB, TB. Le champ B a une parité op-
posée à T et E, donc les spectres TB et EB sont nuls. Les corrélations des coeﬃcients
d’expansion donnent 〈
a∗
T,l
′
m
′aT,lm
〉
= Cl,TT δl′ lδm′m, (2.5.37)
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〈
a∗
E,l′m′
aE,lm
〉
= Cl,EEδl′ lδm′m, (2.5.38)
〈
a∗
B,l′m′
aB,lm
〉
= Cl,BBδl′ lδm′m, (2.5.39)
〈
a∗
T,l
′
m
′aE,lm
〉
= Cl,TEδl′ lδm′m, (2.5.40)
〈
a∗
B,l
′
m
′aE,lm
〉
=
〈
a∗
B,l
′
m
′aT,lm
〉
= 0. (2.5.41)
Nous pouvons alors déﬁnir quatre spectres de puissance tel que
Cl,TT =
1
2l + 1
∑
m
〈
a∗T,lmaT,lm
〉
, (2.5.42)
Cl,EE =
1
2l + 1
∑
m
〈
a∗E,lmaE,lm
〉
, (2.5.43)
Cl,BB =
1
2l + 1
∑
m
〈
a∗B,lmaB,lm
〉
, (2.5.44)
Cl,TE =
1
2l + 1
∑
m
〈
a∗T,lmaE,lm
〉
. (2.5.45)
La ﬁgure 2.5.9 représente les spectres de puissance Cl,TT (noir), Cl,TE (rouge), Cl,EE
(vert) et Cl,BB (bleu) obtenus des données de WMAP 3ans [91]. La ligne pointillée du
spectre TE indique la zone d’anticorrélation entre les spectres TT et EE. La variance
cosmique est indiquée par les zones colorées autour de chaque ajustement. La courbe
bleue représente la courbe théorique du spectre BB. Le signal des modes B lentillé
est représenté par la courbe bleue pointillée. Une polarisation d’origine scalaire peut par
lentillage gravitationnel acquérir une composante vectorielle. Ainsi, cet eﬀet peut générer
des modes B. Ces modes peuvent dominer sur les modes B primordiaux en fonction de
l’énergie de l’inﬂation. Le modèle d’avant-plans avec le synchrotron et l’émission de la
poussière est représenté par les courbes pointillées vertes pour le spectre EE et bleues
pour le spectre BB.
Les pics du spectre de puissance de la température correspondent aux creux du spectre
de puissance des modes E. Nous avons vu que la contribution majeure au quadrupôle
local sur la surface de dernière diﬀusion provient de l’eﬀet Doppler et que les gradients
de vitesse dans le ﬂuide sont en quadrature de phase avec les ﬂuctuations de densité.
Les pics pairs du spectre de puissance des anisotropies de température correspondent
à des perturbations en état de compression maximale et les pics impairs en état de
dilatation maximale, ce qui correspond, dans les deux cas, à vitesse du ﬂuide quasi nulle.
Les creux du spectre de puissance des anisotropies de température correspondent à une
perturbation en cours de compression ou en cours de dilatation, donc à une vitesse du
ﬂuide maximale. Il devrait donc avoir anticorrélation entre les spectres de puissance
Cl,TT et Cl,EE . Cette anticorrélation a été mesurée par les données de l’instrument
QUAD [163], visible sur la ﬁgure 2.5.10. La ﬁgure 2.5.11 représente la mesure du spectre
de puissance Cl,TE du satellite WMAP-9ans [24].
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Figure 2.5.9: Figures des spectres TT (noir), TE (rouge) et EE (vert) obtenus des
données de WMAP 3ans [91] (Credit : NASA/WMAP Science Team).
Figure 2.5.10: Correspondance entre les pics de spectre TT et les creux du spectre EE
du rayonnement de fond cosmologique (source [163]).
Dans les années 80, il existait deux scénarios pour la génération des perturbations
primordiales : celles isocourbes induites par des défauts topologiques et celles adiaba-
tiques signatures d’un modèle d’inﬂation. L’inﬂation génère des ﬂuctuations de densité
proportionnellement identiques pour tous les composantes du plasma primordial : des
80
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ﬂuctuations adiabatiques. Les ﬂuctuations de densité suivent alors de la même manière
les ﬂuctuations en température pour les modes gelés. Pour les ﬂuctuations isocourbes,
la somme des ﬂuctuations de densité de toutes les espèces est nulle. L’observation des
anisotropies aux moyennes échelles favorise les ﬂuctuations adiabatiques. La forme du
spectre 2.5.11 est en faveur de la nature adiabatique des perturbations.
Figure 2.5.11: Spectre Cl,TE obtenu des données WMAP-9ans [23] en noir. La courbe
rouge représente le spectre ajusté du spectre en température.
2.5.0.5 Eﬀets de diﬀusion et de gravité
Le taux de polarisation du rayonnement de fond cosmologique est de l’ordre de 5% des
ﬂuctuations de température, c’est à dire de l’ordre du mK [87]. Cette polarisation linéaire
est générée par les quadrupôles sur la surface de dernière diﬀusion. Les perturbations sca-
laires (ﬂuctuations de densité) et les perturbations tensorielles (ondes gravitationnelles)
peuvent créer ces quadrupôles, et génèrent de la polarisation Qr et de la polarisation
(Qr, Ur) respectivement.
Diﬀérents mécanismes peuvent modiﬁer la polarisation après la recombinaison comme
la réionisation et le lentillage :
– Réionisation
Après la recombinaison, les nuages d’hydrogène neutres deviennent ionisés, lorsque les
premières sources lumineuses apparaissent. Le mécanisme de la réionisation est encore
mal connu, il dépend de la nature des sources d’ionisation. Des informations pourront
être apportées par l’étude de la raie 21 cm d’hydrogène avec les expériences LOFAR [203]
ou SKA [127]. Les données du satellite WMAP ont contraint le début de la réionisation à
un décalage spectral de 20 [24]. Des indications sur la ﬁn de la réionisation sont apportées
par l’étude de l’absorption des spectres de quasars à grand décalage spectral par l’eﬀet
Gunn-Peterson, qui fournit la valeur z ≃ 6− 8.
A la réionisation, une partie des photons du fond diﬀus interagit de nouveau avec
les électrons de la surface de dernière diﬀusion par diﬀusion Thomson. Ces interactions
génèrent à nouveau de la polarisation car les électrons diﬀuseurs peuvent observer un
quadrupôle du rayonnement de fond cosmologique. Seulement une fraction de photons
est diﬀusée, mais cette fraction a un impact sur la polarisation aux grandes échelles
angulaires de l’ordre de 10°, sous la forme d’un pic dans les spectres de polarisation. Ce
processus est diﬀérent de celui de la recombinaison car les quadrupôles dans le cas de la
réionisation sont engendrés par les anisotropies du fond diﬀus à la recombinaison et non
par les perturbations primordiales scalaires.
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L’amplitude de ce pic est proportionnelle à la profondeur optique de la réionisation
τ et sa position dépend du décalage spectral de la réionisation. Dans un modèle sans
réionisation, le spectre de puissance des modes B ne présenterait pas de pic à l < 10. Le
pic de réionisation représente donc une possibilité de détection des modes B, mais aussi
de mesurer l’épaisseur optique de la réionisation et ainsi de contraindre le mécanisme de
la réionisation. A l’heure actuelle, seule l’expérience WMAP a permis d’observer le pic
de réionisation des modes E.
– Eﬀet de lentille gravitationnelle
La propagation des photons, depuis la surface de dernière diﬀusion, peut être déviée
gravitationnellement par une concentration de masse dans la ligne de visée. Cet eﬀet
modiﬁe à la fois les anisotropies de température et de polarisation. Une ﬁgure de polari-
sation sans composante de mode B, à la recombinaison, pourra acquérir une composante
en mode B par lentillage gravitationnel. Un photon, qui se propage initialement dans
la direction nˆ, va être dévié dans la direction nˆ
′
par une concentration de masse. Les
champs de température et de polarisation, initialement X(nˆ) s’écrivent alors
Xˆ(nˆ+∇φ(nˆ)) avec φ(nˆ) = −2
ˆ z=zrec
z=0
dz
Ψ(z,D(z)nˆ)
H(z)
(
D(zrec)−D(z)
D(zrec)D(z)
)2
, (2.5.46)
avec ∇φ(nˆ) est la déﬂexion angulaire, gouvernée par la projection du champ gravita-
tionnel φ(nˆ) , D(z) la distance comobile et Ψ le potentiel gravitationnel.
Les structures qui induisent ce potentiel sont très peu corrélées aux grandes échelles,
donc l’eﬀet du lentillage gravitationnel est surtout visible aux petites échelles du spectre
de puissance. Le lentillage gravitationnel conserve localement les paramètres de Stokes
Qr et Ur, mais il provoque un mélange entre les modes de polarisation E et B. Les
modes B étant beaucoup plus faibles que les modes E, les modes B issus du lentillage
des modes E peuvent dominer aux petites échelles angulaires le spectre des modes B
primordiaux, si le rapport tenseur sur scalaire est inférieur à 10−2. La soustraction de ce
signal sera délicate et nécessitera la mesure des modes B aux petites échelles [182]. Cet
eﬀet aﬀecte donc les champs T , E et B et introduit des corrélations entre eux tel que les
corrélations TB et EB deviennent non nulles. La polarisation est le signal qui permet
d’obtenir la meilleure précision sur la reconstruction du champ de déﬂexion ∇φ(nˆ).
Sa mesure apporte des contraintes sur le paramètre de densité de courbure ΩK , de la
masse des neutrinos, l’équation d’état de l’énergie noire ω et les ondes gravitationnelles
primordiales. En eﬀet, par la détermination du champ de déﬂexion ∇φ(nˆ), en utilisant la
corrélation EB et en soustrayant du signal l’eﬀet de ce champ sur les modes E obtenu par
des simulations, il est possible d’obtenir une limite de détectabilité du rapport tenseur
sur scalaire r. Le spectre des modes B lentillé est représenté par la courbe bleue pointillée
dans le ﬁgure 2.5.9.
2.5.1 Contraintes cosmologiques
Le tableau 2.1 donne les valeurs des paramètres cosmologiques pour un modèle ΛCDM
à six paramètres (les six premiers paramètres du tableau). Le modèle ΛCDM est celui
d’un univers de Friedmann-Robertson-Walker, de géométrie presque plate, contenant de
l’énergie noire et de la matière noire, des perturbations adiabatiques avec des conditions
initiales proches de l’invariance d’échelle. La troisième colonne indique les valeurs de ces
82
2.5 Anisotropies en polarisation
paramètres obtenues des résultats du rayonnement de fond cosmologique des données
en température du satellite Planck [156] et des données en polarisation WP du satellite
WMAP [24] aux grandes échelles angulaires. La quatrième colonne combine ces deux jeux
de données avec les données des expériences au sol SPT [174] et ACT [112] caractérisant
les petites échelles angulaires et les données des oscillations baryoniques acoustiques
des sondages 6dF [27], SDSS [15], BOSS [38, 5] et WiggleZ [29]. De ces résultats, nous
pouvons constater que l’indice spectral des ﬂuctuations primordiales ns a été fermement
établi à une valeur inférieure à 1 à 5σ, ce résultat est en faveur des modèles d’inﬂation.
Paramètres Symboles Planck+WP CMB+BAO
68% d’intervalle de confiance
Profondeur optique de la réionisation τ 0.089+0.012
−0.014 0.092± 0.013
Puissance en échelle log des perturbations
ln(1010As) 3.089
+0.024
−0.027
3.091± 0.025
primordiales de courbure (k0 = 0.05 Mpc−1 )
100× r∗ /DA 100θMC 1.0413± 0.00063 1.04147± 0.00056
Densité de la matière baryonique Ωbh
2 0.02205±0.00028 0.02214± 0.00024
Densité de la matière noire Ωch2 0.1199± 0.0027 0.1187± 0.0017
Densité de l’énergie noire ΩΛ 0.685
+0.018
−0.016 0.692± 0.010
Indice spectral ns 0.9603± 0.0073 0.9608± 0.0054
Constante de Hubble H0 km.s−1.Mpc−1 67.3± 1.2 67.80± 0.77
95% d’intervalle de confiance
Nombre d’espèces de neutrinos Neff 3.51
+0.80
−0.74 3.30
+0.54
−0.51
Masse des neutrinos [eV]
∑
mν < 0.933 < 0.230
Table 2.1: Paramètres cosmologiques obtenus pour un modèle ΛCDM pour des pertur-
bations adiabatiques basés sur un ajustement du spectre de puissance des
anisotropies de température des données du satellite Planck combinées avec
les données de polarisation de WMAP dans la troisième colonne et avec les
données de SPT et ACT (CMB) et des oscillations acoustiques baryoniques
(BAO) dans la quatrième colonne. [156]. Le paramètre r∗ est la taille como-
bile de l’horizon sonore et DA la distance du diamètre angulaire.
Certaines combinaisons de paramètres cosmologiques vont fournir un spectre de puis-
sance presque identique. En particulier, les paramètres cosmologiques sont fortement
dégénérés, si les données à grandes échelles angulaires sont limitées en rapport signal-
sur-bruit. Par exemple, il est possible de faire varier simultanément le paramètre de
densité de l’énergie noire et de la courbure, en conservant une valeur ﬁxe de la distance
du diamètre angulaire de la surface de dernière diﬀusion, et le spectre de puissance des
anisotropies reste alors invariant. La distance du diamètre angulaire de la surface de
dernière diﬀusion DLS est égale à la taille de l’horizon RH aujourd’hui, soit
RH =
2c
ΩmH0
pour un univers ouvert, sans densité d’énergie noire,
RH =
2c
Ωm0.4H0
pour un univers plat.
La taille du premier pic du spectre de puissance des anisotropies est déterminée par
le rapport DLS/RH .
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Deux exemples de dégénérescence sont représentés par la ﬁgure 2.5.12. La ﬁgure de
gauche représente l’inﬂuence de la constante cosmologique ΩΛ,0 sur le spectre des ani-
sotropies de température, à valeurs de ρb,0 et h ﬁxées pour chaque spectre. Les valeurs
de ΩΛ,0 sont de bas en haut 0 (pointillés), 0.4, 0.6, 0.7, 0.8 (traits pleins) et 0.9 (ti-
rets) pour l de 0 à 1000. Les valeurs des paramètres de densité ΩΛ,0 et Ωm,0 varient
(ΩΛ,0 + Ωm,0 ≃ 1). Nous observons que les pics sont décalés vers les grands multipôles.
La ﬁgure de droite représente l’inﬂuence de la courbure sur ce spectre. Nous constatons
qu’aux petites échelles angulaires, pour une densité totale faible, l’eﬀet Sachs-Wolfe do-
mine. A densité de matière ﬁxée, le paramètre de densité vaut 1.0 (pointillés), 0.8, 0.6,
0.4 (traits pleins) et 0.2 (tirets). Les contraintes peuvent être améliorées et les dégénéres-
cences levées par la combinaison d’autres sondes cosmologiques comme la distribution
de matière, l’abondance des amas de galaxies, le lentillage gravitationnel, les supernovae
de type Ia, la distribution des nuages de la forêt Lyman α.
Il a été montré qu’aﬁn de briser ces dégénérescences, le spectre de puissance doit être
obtenu jusqu’à des échelles de l ≃ 2500 à un niveau de précision de 10−3 sur les premiers
pics acoustiques.
Figure 2.5.12: A gauche, est représentée l’inﬂuence de la constante cosmologique ΩΛ,0
sur le spectre des anisotropies de température. A droite est représentée
l’inﬂuence de la courbure sur ce spectre. (source [168]).
Les mesures de polarisation vont permettre de lever certaines dégénérescences et de
comparer avec les résultats obtenus les jeux de données en température. Un exemple
de dégénérescence levée par la polarisation est le couple de paramètres (τ, ns). Lorsque
l’indice spectral ns augmente, l’amplitude des pics du spectre de puissance en tempéra-
ture, augmente. Cet eﬀet peut être contrebalancé par une augmentation de l’épaisseur
optique de la réionisation τ , celui-ci a pour eﬀet d’atténuer la puissance du spectre d’un
facteur e−τ . Cependant, cette dégénérescence peut être levée par la mesure du pic de
réionisation aux grandes échelles dans les spectres de polarisation.
Un ajustement des spectres de puissance du fond diﬀus permet de contraindre un
certain nombre de paramètres cosmologiques
- densité de courbure ΩK
84
2.5 Anisotropies en polarisation
Le paramètre de densité de courbure est négligeable dans l’univers primordial, où la
matière et le rayonnement dominent sur la courbure et l’énergie noire. Le paramètre
ΩK n’a donc pas d’eﬀet sur la forme des pics du spectre de puissance des anisotropies.
Si l’univers est ouvert ΩK > 0, l’angle sous-tendu sur le ciel diminue, ce qui induit un
déplacement des pics du spectre vers la droite. A l’inverse, si l’univers est fermé, les pics
du spectre de puissance sont déplacés vers la gauche.
- densité d’énergie noire ΩΛ
Le paramètre d’énergie noire n’a pas d’eﬀet sur la forme des pics du spectre de puissance
des anisotropies. Cependant, il a un impact sur leur position, car la conversion de la
distance physique des oscillations en échelle angulaire dépend de ce paramètre.
- densité des baryons et densité de matière Ωb et Ωm
La hauteur relative des pics acoustiques (entre les pics pairs et impairs) permet de
contraindre la densité de baryons Ωb, pour une valeur de h ﬁxée. Le rapport Ωb/Ωm
permet de déterminer l’amplitude des pics acoustiques : des valeurs plus élevées de la
densité de baryons renforcent les pics de compression. La fréquence d’oscillation du
plasma de baryons et de photons dépend de la vitesse du son, celle-ci est inversement
proportionnelle à la densité des baryons. Ainsi, plus la densité de baryons augmente,
plus la fréquence d’oscillation est faible.
- constante de Hubble H0
La distance entre l’observateur et la surface de dernière diﬀusion est inversement propor-
tionnelle au facteur de Hubble H0. Si la valeur de ce facteur est augmentée, la distance
à la dernière diﬀusion est diminuée, ce qui entraine un décalage du spectre de puissance
vers les grandes échelles angulaires.
- indice spectral ns
L’indice spectral ns peut être contraint par le spectre de puissance des anisotropies de
température. Le spectre des ﬂuctuations primordiales peut être modélisé par une loi de
puissance knS . Une variation de l’indice ns modiﬁe la pente globale du spectre.
- masse des neutrinos
∑
ν mν
L’eﬀet de ce paramètre sur le spectre en température est faible, mais une mesure de la
polarisation des modes B résultant du lentillage gravitationnel et d’autres observables
peuvent contraindre ce paramètre.
- le rapport tenseur sur scalaire r
Le rapport tenseur sur scalaire a été introduit dans le chapitre précédent comme étant
le rapport des contributions des perturbations scalaires et tensorielles au spectre de
puissance, pour le terme quadrupolaire (l = 2). La limite supérieure sur le paramètre r,
à 95% de niveau de conﬁance, est r < 0.12 pour k = 0.02 Mpc−1 obtenue des données
de Planck et de WMAP et r < 0.111 ajustée des données du fond diﬀus des expériences
Planck, WMAP, SPT, ACT, et des données des oscillations baryoniques acoustiques.
La ﬁgure 2.5.13 indique les dernières contraintes sur les spectres de puissance Cl,TE ,
Cl,EE et Cl,BB, fournies par l’expérience BICEP 1-2 ans [190]. Les contraintes apportées
par les expériences de modes B de polarisation sur ce paramètre ne sont pas encore
compétitives avec les contraintes fournies par l’observation des spectres de puissance
TT , TE et EE ; un ordre de grandeur doit être gagné avant d’obtenir des contraintes
sur r signiﬁcativement meilleures que celles issues de la mesure des autres spectres.
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Figure 2.5.13: Résultats de l’expérience BICEP 1-2ans [190] publiés en 2010. Les ﬁgures
indiquent les dernières contraintes sur les spectres de puissance Cl,TE ,
Cl,EE et Cl,BB (source [45]).
2.6 Les modes B de polarisation du fond diﬀus
Les modes B primordiaux de polarisation n’ont pas encore été détectés. Ils peuvent
être uniquement générés par les perturbations tensorielles de la métrique. La détection
des modes B constituerait une preuve des modes tenseurs et donc une validation du
modèle d’inﬂation. La mesure du rapport entre l’amplitude des perturbations tensorielles
et l’amplitude des perturbations de densité, déﬁni par r, permettra de discriminer un
certain nombres de modèles d’inﬂation. Selon les modèles d’inﬂation, les prédictions sur
la valeur de r sont 10−3 < r < 0.1. Les modèles d’inﬂation apportent des conditions
initiales, permettant de générer les perturbations dans l’univers, résoudre le problème de
platitude de l’univers, le problème de l’horizon et l’inexistence de monopôles. Ainsi, la
détection des modes B constitue un enjeu de la cosmologie observationnelle. Un certain
nombre d’expériences se sont lancées aujourd’hui dans cette détection, diﬃcile, par la
faible amplitude du signal attendue et par la contamination des avant-plans polarisés et
des eﬀets systématiques.
2.6.1 Pourquoi le smoking-gun ?
Le modèle d’inﬂation prédit des perturbations tensorielles, correspondant à un fond
stochastique d’ondes gravitationnelles. Le spectre de ces ondes gravitationnelles dépend
de l’échelle d’énergie de l’inﬂation Einf .
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Dans le premier chapitre, nous avons déﬁni l’observable du rapport tenseur sur scalaire
r comme étant de façon approximative, le niveau des modesB de polarisation par rapport
aux modes E
r =
△2t (k)
△2s(k)
, (2.6.1)
avec △t(k) le spectre de puissance des perturbations tensorielles et △s(k) le spectre
de puissance des perturbations scalaires.
Ce rapport est relié à l’énergie d’inﬂation par
r = 8× 10−3(Einf/1016Gev)4, (2.6.2)
pour une amplitude scalaire △s(k0 = 0.002Mpc−1). Par exemple, pour une valeur du
rapport tenseur sur scalaire égale à r ∼ 10−2, alors Einf ∼ 1016 GeV, ce qui correspond
à une échelle d’énergie de l’ordre de GUT. Les mesures de l’amplitude des spectres
de puissance et des indices spectraux nt et ns permettront de déterminer le potentiel
d’inﬂation.
Des projets ont pour objectif de détecter directement les ondes gravitationnelles comme
le projet NGO du premier observatoire spatial d’ondes gravitationnelles, et l’interféro-
mètre au sol VIRGO.
Dans le cadre de l’étude du rayonnement de fond cosmologique, il existe deux échelles
angulaires pour détecter les modes B des ondes gravitationnelles primordiales :
- l’échelle l < 10 où la polarisation est issue de la réionisation (pic de réioni-
sation),
- l’échelle l ∼ 100 où le signal provient de la recombinaison de la diﬀusion des
extrémas de température.
D’un point de vue observationnel, la détection du signal des modes B de polarisation
de la réionisation nécessite une couverture du ciel complète et une grande couverture
en fréquence aﬁn de soustraire l’émission galactique et les sources astrophysiques. Aﬁn
de détecter le signal de la recombinaison, il est nécessaire d’observer des régions du ciel
relativement propres pour minimiser les avant-plans, avec une bonne résolution angulaire.
2.6.2 Champ de vue des expériences actuelles
Un certain nombre d’expériences ont pour objectif la détection des modes B. La plu-
part sont basées sur la technologie d’un imageur. Il est intéressant de rappeler que
l’instrument, qui a détecté les modes E de polarisation est l’interféromètre DASI [113].
Cependant, accroître la sensibilité d’un interféromètre nécessite d’augmenter le nombre
de voies, donc de corrélations, ce qui devient, d’un point de vue instrumental complexe,
et très couteux. L’instrument QUBIC va constituer la seule expérience pour la détection
des modes B à réunir ces deux technologies dans un concept novateur, aﬁn de béné-
ﬁcier des avantages apportés par l’interférométrie et l’imagerie. L’amplitude attendue
des modes B étant très faible, sa détection nécessite de réunir un certain nombre de
paramètres : la sensibilité de l’instrument, sa couverture en fréquence, sa couverture du
ciel, une bonne fenêtre atmosphérique dans le cas d’une expérience au sol, le contrôle des
erreurs instrumentales et la soustraction de la contamination par les avant-plans. Les ex-
périences dédiées à l’étude du fond diﬀus sont des expériences au sol, des ballons ou des
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satellites. Les expériences ballons et les satellites ont des détecteurs de meilleure sensi-
bilité. Par rapport aux expériences au sol, ils bénéﬁcient d’un environnement thermique
très propre, qui requiert des détecteurs avec une puissance de saturation et un bruit
de fond plus faibles, la charge thermique de l’atmosphère et le bruit de photons étant
réduits. Cependant, les mesures sont impactées par les particules cosmiques (glitches),
contrairement aux expériences au sol, qui sont protégées par l’atmosphère. En terme de
temps d’intégration, celui d’une expérience ballon est de 20 jours environ, le temps de
vie d’un satellite est limité par son système cryogénique qui peut durer de 2 à 4 ans,
contrairement à une expérience au sol, qui n’est pas limitée en temps d’observation. Cette
dernière présente aussi l’avantage de pouvoir être calibrée sur son lieu d’observation. De
plus, les expériences satellites et ballons sont limitées par leur poids, ce qui contraint la
taille de leur optique et de leur plan focal.
Un avantage majeur d’un satellite est qu’il permet une très bonne couverture du ciel
(80% en moyenne), par rapport à une expérience au sol (2%). Cependant, le coût d’un
satellite est largement supérieur à celui d’un ballon et d’un instrument au sol et beaucoup
plus long à déployer. Les expériences au sol et ballons permettent ainsi de mettre au
point et de tester l’instrumentation d’une future mission satellite.
Nous allons expliciter les critères nécessaires aﬁn de détecter les modes B de polari-
sation du fond diﬀus :
– la sensibilité
La sensibilité des détecteurs se rapproche actuellement de la limite physique du bruit, soit
le bruit de photons lui-même. Aujourd’hui, la meilleure façon d’augmenter la sensibilité
est donnée par le produit nombre de détecteurs × temps d’intégration. Augmenter la
sensibilité d’un instrument signiﬁe augmenter son temps d’observation ou augmenter son
nombre de détecteurs ou en utilisant des composantes multimodes, ou en augmentant
la bande passante comme utilisé pour le projet PIXIE [110] ou les quatre. Le temps
d’intégration ne pouvant être considérablement augmenté, les instruments doivent alors
posséder un plan focal équipé de milliers de détecteurs, développé sous forme de matrices.
– la couverture en fréquence
Les expériences satellite permettent d’observer dans un grand nombre de bandes de
fréquence. Même si l’atmosphère est non polarisée, la couverture en fréquence d’une
expérience au sol est limitée par les raies d’oxygène vers 60 GHz. A cette fréquence,
l’atmosphère est complètement opaque. A une fréquence supérieure à 150 GHz, la fenêtre
atmosphérique devient relativement opaque. Les fréquences au sol d’observation sont
90 (ou 100), 150 et 220 GHz. Le Dôme C est caractérisé par une atmosphère sèche et
transparente, la concentration en vapeur d’eau et en aérosol est inférieure à celle des sites
terrestres classiques, donc l’atmosphère de ce site ouvre de nouvelles fenêtres spectrales
d’observation, notamment dans le domaine submillimétrique [197]. Aﬁn de bénéﬁcier
d’une bonne fenêtre atmosphérique, les expériences au sol s’installent en Antarctique ou
sur le plateau d’Atacama au Chili à haute altitude (3000 m).
– les avant-plans
Aﬁn de soustraire la contamination des avant-plans, il est nécessaire d’avoir des obser-
vations des avant-plans polarisés sur un grand nombre de bandes de fréquence, avec
une bonne résolution angulaire aﬁn de réaliser des cartes. Dans le but de la détection
des modes B, l’expérience doit aussi posséder une bonne couverture en fréquence pour
contraindre un grand nombre de paramètres requis pour caractériser les avant-plans.
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Selon les objectifs scientiﬁques et l’intervalle de multipôles d’observation, les expé-
riences vont présenter des technologies diﬀérentes. Nous avons réalisé une liste non ex-
haustive des expériences actuelles déployées au sol et ballon selon les échelles angulaires
observées
- petites échelles angulaires
Les expériences au sol ACTPol [133] et SPTpol [125] ont pour but de contraindre un
rapport tenseur sur scalaire de 0.01 et de 0.025 respectivement à 95% niveau de conﬁance.
Ces expériences se sont aussi concentrées sur la recherche d’amas et les modes B du
lentillage gravitationnel.
L’expérience au sol ACTPol est un télescope de 6 m de diamètre, qui a été installé
dans le désert d’Atacama au Chili en 2012. Il est composé d’un système optique hors-axe
grégorien constitué de deux miroirs et est équipé de 3072 TES (transition-edge sensor)
bolomètres. Il observera dans trois bandes de fréquence (150, 220 et 275 GHz) avec
l’instrument ﬁnal et les résolutions angulaires pour ces trois bandes de fréquence sont
respectivement 2.5, 1.5 et 1 arcminutes. Le champ de vue sera de 4000 degrés carré.
Le télescope de 10 m de SPTpol a été installé au Pôle Sud en 2011. Le système
optique est un système hors-axe grégorien. Le plan focal est équipé de 960 bolomètres. Les
fréquences d’observation sont 90, 150 et 220 GHz, et les résolutions angulaires respectives
sont 1.6, 1.0 et 0.8 arcminutes. Le champ de vue sera de 2500 degrés carré.
- échelles angulaires intermédiaires
Des expériences comme les instruments POLARBEAR [106] et le ballon EBEX [139] vont
se concentrer sur les multipôles intermédiaires dans le but de la détection du spectre de
polarisation des modes B induit par lentillage gravitationnel.
Depuis 2011, l’instrument POLARBEAR est installé sur le plateau d’Atacama au
Chili, le télescope est équipé d’un système optique de lentilles et d’un plan focal de 1200
TES détecteurs. L’instrument observe dans deux bandes de fréquence 150 et 220 GHz.
La polarisation est modulée grâce à la rotation d’une lame demi-onde. La résolution
angulaire de l’instrument est 3.5 arcminutes. Cette expérience a pour but de contraindre
un rapport tenseur sur scalaire de 0.025 à 95% de niveau de conﬁance.
Le ballon EBEX est constitué de 1320 TES bolomètres, observant dans trois bandes
de fréquence 150, 220 et 410 GHz. Une modulation de la polarisation est réalisée par une
lame demi-onde. La résolution angulaire est de 2 à 8 arcminutes permettant de couvrir
un grand intervalle de multipôles. L’expérience vise un rapport tenseur sur scalaire de
0.03 à 95% de niveau de conﬁance.
- petits multipôles
Des expériences comme ABS [67], BICEP [190], Keck [137] et le ballon SPIDER [130]
vont observer à bas multipôle avec une moins bonne résolution angulaire.
L’instrument ABS a été déployé en 2012 dans le désert d’Atacama au Chili. Il observe
le ciel sur une grande bande de fréquence autour de 145 GHz. Il est équipé d’un grand
focal contenant 240 TES et d’un système optique composé de miroirs, ainsi que d’une
lame demi-onde pour moduler la rotation. La résolution angulaire est 30 arcminutes.
L’objectif du rapport tenseur sur scalaire est 0.015 avec 95% de niveau de conﬁance.
L’instrument Keck est le nouveau télescope du programme de BICEP et BICEP 2,
installé au Pôle Sud. Les expériences BICEP 2 et Keck utilisent la même technologie bo-
lométrique pour la détection composée de 512 TES et le même système optique composé
de lentilles. Les deux expériences ont comme bandes de fréquence d’observation 100, 150
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et 220 GHz et une résolution angulaire de 36 arcminutes. L’expérience BICEP 2 a pour
objectif un rapport tenseur sur scalaire de 0.01 et Keck de 0.006 avec 95% de niveau de
conﬁance. Les diﬀérences entre ces deux expériences sont la technologie des détecteurs
et la cryogénie. L’instrument BICEP a été installé en 2010 et Keck en 2011.
Le ballon SPIDER sera composé de 3000 TES observant dans trois bandes de fré-
quence 90, 145 et 280 GHz. Le vol est prévu pour 2013. L’instrument pourra couvrir un
intervalle de multipôles de l=20 à 200 grâce à une résolution angulaire 30 arcminutes.
La modulation de la polarisation est réalisée par une lame demi-onde rotative. L’objectif
est un rapport tenseur sur scalaire de 0.02 à 95% de niveau de conﬁance.
Au niveau spatial, le satellite Planck permettra d’améliorer la mesure du spectre de
puissance des modes E et la contrainte sur le spectre de polarisation des modes B, no-
tamment par une éventuelle détection du pic de réionisation (le but est de contraindre
un rapport tenseur sur scalaire de 0.05 à 95% de niveau de conﬁance), ainsi que notre
compréhension des avant-plans polarisés. La moitié des données en température a été pu-
bliée début 2013 et deuxième partie ainsi que les données en polarisation seront publiées
en 2014.
Des futures expériences spatiales comme COrE [194], CMBpol [21], PIXIE [110],
PRISM [162] et LiteBird [89] prévues à partir de 2020, permettront de contraindre un
rapport tenseur sur scalaire de r ≃ 10−3 à 95% de niveau de conﬁance. Ces missions
satellites contiendront beaucoup de canaux de fréquence permettant d’apporter des in-
formations sur les avant-plans astrophysiques avec une couverture du ciel de 70 à 80%.
L’instrument CORE a été proposé en réponse à l’appel de l’ESA 2015-2025 pour une
mission M et l’instrument CMBPol à l’appel de la NASA pour une mission M, ils pré-
senteront un nombre de détecteurs allant de 64 à 1800 et de 84 à 3048 respectivement.
Le projet PRISM est une mission de classe L proposée en réponse à l’appel de l’ESA
2013 qui consistera en deux instruments : un polarimètre à grande résolution angulaire
et un spectromètre à faible résolution angulaire. Ces instruments permettront en plus
de l’étude de l’inﬂation par la mesure de la polarisation du fond diﬀus, du lentillage
gravitationnel et de la contrainte des non-gaussianités, d’améliorer la connaissance sur
les amas de galaxies via l’eﬀet Sunyaev Zeldovi’ch cinétique et thermique. Ils fourniront
aussi de nouvelles contraintes sur les distorsions spectrales du spectre du fond diﬀus et
sur les processus du milieu galactique.
2.7 Conclusion
Dans ce chapitre, nous avons montré que le modèle ΛCDM avec inﬂation décrit bien
la physique du fond diﬀus cosmologique. Les observations futures de cette sonde permet-
tront d’apporter des informations sur diﬀérents domaines de la cosmologie. Des mesures
de la température et de la polarisation, sur une grande surface du ciel, avec une grande
résolution, permettront de reconstruire l’eﬀet du lentillage gravitationnel sur le fond
diﬀus et d’ouvrir une nouvelle fenêtre sur l’étude de la distribution de matière à un
décalage spectral z = 2. Des observations avec une résolution de l’ordre de l’arcminute
permettront de réaliser des catalogues de galaxies sur un large intervalle de décalage
spectral. Ces catalogues d’amas pourront être utilisés dans le but d’étudier la formation
des structures et leur évolution. Aujourd’hui, le spectre de puissance des anisotropies en
température est déterminé avec une précision limitée seulement par la variance cosmique
grâce au satellite Planck. Le satellite Planck devrait aussi publier dans quelques mois un
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spectre EE également limité par la variance cosmique jusqu’à l ∼ 800. Un des résultats
remarquable est l’excellent accord entre l’ajustement des données du fond diﬀus et le
modèle ΛCDM à six paramètres, avec une estimation de ces paramètres très précise.
Un des prochains objectifs de la cosmologie actuelle est la détection et la caractérisa-
tion des modes B de polarisation du fond diﬀus cosmologique. La mesure aux grandes
échelles de ces modes de polarisation constitue une signature des ondes gravitationnelles
primordiales, prédite par les modèles d’inﬂation. L’amplitude des modes B est déﬁnie par
l’échelle d’énergie de l’inﬂation. La mesure de cette amplitude nous donnerait ainsi accès
à la valeur de l’énergie d’inﬂation et donc à la physique de l’inﬂation. Des mesures ac-
tuelles ont permis déjà de fournir des contraintes supérieures sur les modèles d’inﬂation.
Mais, la détection nécessite le développement d’un instrument avec une sensibilité en
polarisation déterminée uniquement par les limites astrophysiques. Ce critère nécessite
un instrument très sensible et un très bon contrôle des eﬀets systématiques. Un certain
nombre d’expériences au sol ou ballon ont été développées pour la détection des modes
B de polarisation. La plupart ont pour objectif de contraindre un rapport tenseur sur
scalaire de 0.01. C’est aussi dans cette quête que l’expérience au sol QUBIC s’est lancée,
avec un principe novateur, le concept de l’interférométrie bolométrique, que nous allons
expliquer dans le chapitre suivant.
A l’heure actuelle, nous pouvons espérer une détection proche des modes B lentillés
dans un premier temps, puis des modes B primordiaux par la mesure du pic de réioni-
sation. Suite à cette détection, de façon analogue à la caractérisation des anisotropies
de température, la mesure ultime des anisotropies de polarisation des modes B pourrait
être réalisée dans l’espace. Des futures expériences satellites, prévues à partir de 2020,
ont pour objectif d’atteindre un rapport tenseur sur scalaire de 0.001.
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Chapitre 3
L’instrument QUBIC - Concept de
l’interférométrie bolométrique
Dans ce chapitre, nous allons introduire les notions d’interférométrie radio nécessaires à
la compréhension de la technologie de l’interférométrie bolométrique, concept de l’instru-
ment QUBIC. Ce concept novateur a pour but de réunir les avantages de l’interférométrie
en terme de contrôle des eﬀets systématiques avec ceux de l’imagerie en terme de sensibi-
lité avec l’utilisation de grandes matrices de bolomètres. Après avoir expliqué le concept
de l’interférométrie bolométrique, nous détaillerons la technologie de l’instrument QU-
BIC et ses observables. Puis, nous discuterons de sa sensibilité, de son échantillonnage
et de sa calibration. Une description oﬃcielle (white-paper) de l’instrument est donnée
dans [164].
3.1 L’interférométrie
Les interféromètres constituent un concept puissant pour étudier le rayonnement de
fond cosmologique : ils ont permis de ﬁxer les premières contraintes des anisotropies du
rayonnement de fond cosmologique aux petites échelles angulaires (l ∼ 10000) dans les
années 80. A la ﬁn des années 90, des mesures au sol ont permis de mesurer le spectre de
puissance de la température du rayonnement de fond cosmologique notamment par les
interféromètres CAT [178], VSA[60], DASI [83] [113], CBI [140][167] aux petites échelles
et aux échelles intermédiaires (l ∼ 100 − 4000). Les interféromètres dédiés à la mesure
des anisotropies du rayonnement de fond cosmologique sont donnés par le tableau 3.1.
En 2002, l’interféromètre hétérodyne DASI a été la première expérience à détecter
la polarisation des modes E de polarisation du rayonnement de fond cosmologique,
cette détection a été conﬁrmée par l’interféromètre CBI aux petites échelles angulaires
l > 1000. Les interféromètres ont aussi joué un rôle important dans la détection et dans
l’étude de l’eﬀet Sunyaev Zel’dovich avec notamment les instruments Ryle [99], OVRO
[40] et BIMA [55].
Dans cette section, nous allons introduire les bases de l’interférométrie et son appli-
cation pour l’étude de la polarisation du rayonnement de fond cosmologique.
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Expériences Lieu na ν [GHz] △ν [GHz] Lobe primaire l
OVRO[40] Etats-Unis 6 80 2.0 4’ 6750
VLA [144] Etats-Unis 27 8 0.2 5’ 6000
IRAM [166] France 3 88 0.4 55” 3000-70000
Ryle [99] Angleterre 8 15 0.4 6’ 4500
BIMA [55] Etats-Unis 10 30 0.8 6’ 5000-9000
ACTA [188] Australie 6 9 0.1 8’ 3400
T-W [195] Etats-Unis 2 43 2° 20-100
IAC-Int [88] Tenerife 2 33 0.5 2° 110-220
CAT [178] Angleterre 3 13-17 0.5 2° 339-722
VSA [60] Tenerife 14 26-36 1.5 4°6/2°1 150-1600
DASI [83] [113] Pôle Sud 13 26-36 10.0 3° 125-700
CBI [140][167] Chili 13 26-36 10.0 45’/28’ 630-3500
SZA [179] Etats-Unis 8 30, 90 8 12’/4’ 4000
Table 3.1: Expériences d’interférométrie pour mesurer les anisotropies du rayonnement
de fond cosmologique. Le paramètre na correspond au nombre d’antennes.
3.1.1 Des fentes de Young au principe de l’interférométrie
C’est par sa célèbre expérience des trous de Young que l’anglais Thomas Young a
observé pour la première fois des franges d’interférence en regardant à travers un écran
percé de deux trous une source lumineuse ponctuelle, et a mis en évidence la nature
ondulatoire de la lumière. Par la suite, en 1936, Hippolyte Fizeau a pour idée d’utiliser
l’eﬀet de diminution du contraste des franges à mesure que le diamètre de la source
observée s’agrandit ou que la distance entre les deux trous augmente. Ainsi connaissant
la distance entre les deux trous, il est possible de déterminer le diamètre angulaire de
la source observée : c’est le début de l’interférométrie en astronomie. Hippolyte Fizeau
écrivait en 1867 : « Il existe ... une relation remarquable et nécessaire entre la dimension
des franges et de la source lumineuse ; en sorte que les franges ... ne peuvent prendre
naissance que lorsque la source lumineuse n’a plus que des dimensions angulaires presque
insensibles ; d’où, pour le dire en passant, il est peut être permis d’espérer qu’en s’ap-
puyant sur ce principe et en formant, par exemple, au moyen de deux larges fentes très
écartées, des franges d’interférence au foyer des grands instruments destinés à observer
des étoiles, il deviendra possible d’obtenir quelques données nouvelles sur les diamètres
angulaires de ces astres ». L’emploi du terme dimension signiﬁe intensité.
Le français Edouard Stephan, directeur de l’observatoire de Marseille, applique l’idée
de Fizeau, en plaçant à l’entrée de la lunette de l’observatoire de Marseille, un écran
de 80 cm de diamètre percé de deux ouvertures et pointant l’instrument sur les sources
les plus brillantes. Pour chaque étoile, il observe des franges d’interférence très nettes et
valide la méthode.
Cette méthode est reprise par Albert Michelson et Francis Pease, qui installent sur
le télescope Hooke de 2.5 m du Mont Wilson (Etats-Unis) un jeu de quatre miroirs
plans de 15 cm constituant une base interférométrie de 7 m. En 1920, Pease mesure
le premier diamètre apparent stellaire, celui de l’étoile supergéante rouge Bételgeuse.
94
3.1 L’interférométrie
Cependant, ces interféromètres au sol sont confrontés au problème de la turbulence
atmosphérique qui induit un élargissement de l’image focale et des « tavelures » variables
sur cette image 3.1.1, entrainant une perte de la cohérence spatiale de l’onde. Antoine
Labeyrie développe alors une méthode dite « d’interférométrie des tavelures » (« speckle
interferometry ») en utilisant une caméra pour ﬁger les turbulences en ﬁlmant l’image
avec des poses suﬃsamment courtes. Les images enregistrées sont ensuite traitées par
analyse de Fourier, pour reconstruire une image à haute résolution de l’étoile simple ou
multiple.
Figure 3.1.1: Tavelures obtenues par Labeyrie en observant l’étoile Véga. La taille
moyenne d’une tavelure est celle de la tache de diﬀraction du télescope.
Par ailleurs, Antoine Labeyrie ré-imagine le concept de l’interférométrie de Michelson
et de Pease sous forme de plusieurs grands télescopes, avec une résolution suﬃsamment
élevée pour observer des quasars. Il construit à l’Observatoire de Nice l’instrument in-
terféromètre à 2 Télescopes (I2T) constitué de deux télescopes de 25 cm de diamètre,
avec lequel il observe des franges d’interférence sur l’étoile Véga en 1974.
En 1987, l’ESO lance le projet VLTI (Very Large Telescope Interferometer) composé
de 4 télescopes optiques et infra-rouges de 8.20 m et de 4 télescopes auxiliaires de 1.80
m et l’installe dans les Andes Chiliennes. En combinant par interférométrie jusqu’à 3
des télescopes du VLT, l’instrument obtenu possède une résolution équivalente à celle
d’un instrument de 200 m de diamètre. Un des premiers résultats est la découverte de
la présence d’un trou noir au centre de la voie lactée en 2002 par une équipe franco-
allemande. Sur l’île d’Hawaï, les télescopes de 10 m Keck1 puis Keck2 observent depuis
1993 et 1996 et constituent un interféromètre formé par les deux télescopes.
En suivant l’évolution de l’interférométrie optique jusqu’à nos jours, nous pouvons
imaginer que l’avenir de cette méthode est dans l’espace ce qui permettrait d’atteindre
une résolution angulaire presque illimitée.
Dans le domaine radio, un essor important de l’interférométrie s’est produit dans les
années 1950 bénéﬁciant des recherches militaires sur les radars. Pour obtenir l’interfé-
rence, dans le cas d’un interféromètre optique, la lumière provenant de chaque ouverture
du télescope doit parcourir le même chemin optique de la source lumineuse à la caméra.
Tandis que pour un interféromètre radio, la diﬀérence de marche entre deux antennes
est compensée avec une ligne à retard et le transport des signaux est réalisé par câble
sans perdre la phase de l’onde. Les techniques d’analyse associées ont été développées à
partir de 1970, permettant de reconstruire les images de sources. L’algorithme CLEAN,
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proposé par Högbom en 1974 [94], est l’une des méthodes de reconstruction d’images les
plus populaires en interférométrie radio.
A la ﬁn des années 60, Martin Ryle et ses collègues étendent les techniques de synthèse
d’ouverture aux longueurs d’onde radio. Ces méthodes permettent que lorsque l’interfé-
romètre a une couverture suﬃsante du ciel dans l’espace de Fourier, une transformée de
Fourier spatiale permet de reconstruire l’image du ciel. Jusqu’ici, la nécessité d’obtenir
une bonne résolution angulaire pour l’observation d’objets nécessitait de construire des
instruments permettant de faire varier les positions relatives des antennes. Mais grâce à
la méthode de synthèse d’ouverture, en utilisant la rotation de la Terre comme moyen
de faire varier les lignes de base entre deux antennes, il est possible de cartographier
des radio sources avec une grande résolution. A. Martin Ryle et Hewish ont reçu le Prix
Nobel en 1974 pour leurs contributions au développement de l’interférométrie radio.
Vers la ﬁn des années 1960 et le début des années 1970, les ordinateurs deviennent
suﬃsamment performants pour réaliser des inversions de Fourier. Les techniques de
synthèse d’ouverture peuvent alors être appliquées sur des télescopes de 5 km, puis sur
un interféromètre à très longue base VLBI (Very Long Baseline Interferometer), avec
des lignes de base de plusieurs milliers de kilomètre. Ce procédé consiste à enregistrer les
signaux et les numériser avec une référence de temps exacte puis les corréler en temps
diﬀéré avec un ordinateur au lieu d’eﬀectuer les corrélations en temps réel.
3.1.2 Principe d’un interféromètre
En radio-astronomie, le but est de reconstruire la distribution du champ d’intensité
d’une région du ciel. Dans cette partie, on ne considéra que l’intensité d’une onde élec-
tromagnétique.
3.1.2.1 Fonctions de cohérence - Théorème de Van Cittert - Zernike
Soit une source étendue émettant un rayonnement monochromatique
E(~p, t) = E0 exp[−2πiν(~p
c
− t)], (3.1.1)
observé en deux points ~p1 et ~p2 d’un plan P orthogonal à la direction de propagation
d’observation. La ﬁgure 3.1.2 représente le plan d’observation P et la source étendue.
L’image observée sur ce plan est donc une fonction à deux variables. Un interféromètre
permet de mesurer la fonction de cohérence des signaux reçus en deux points distincts.
L’étude du contraste et de la phase des franges d’interférence obtenues permettent de
mesurer une quantité appelée visibilité complexe pouvant être reliée, par des conditions
que nous décrirons par la suite, à la transformée de Fourier de l’image.
Dans cette partie, nous allons introduire les notions de fonctions de cohérence tempo-
relle et spatiale et le théorème de Zernike-Van Cittert à la base de l’interférométrie.
La cohérence temporelle fait référence aux valeurs d’un même front d’onde à deux
instants diﬀérents. Pour une onde monochromatique, la distribution d’intensité à un
point ~p1 à tout instant peut être obtenue de la distribution d’intensité au point ~p2
d’amplitude de phase connue par la détermination seulement de la diﬀérence de phase
induite entre ces deux points : c’est ce qu’on appelle une onde cohérente. Dans le cas
d’une onde polychromatique aléatoire, si les points ~p1 et ~p2 sont suﬃsamment distants,
les deux champs d’onde sont indépendants : le champ d’onde est donc incohérent. Ainsi,
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comme nous allons l’expliquer ci-dessous, une mesure de la cohérence d’une onde, en
général, peut être obtenue en moyennant sur le temps.
On considère une onde monochromatique telle que E(~p, t) = E0 exp[−2πiν( ~pc − t)].
Aux deux points ~p1 et ~p2 diﬀérant en temps de τ , la fonction de cohérence temporelle
s’obtient
Γ(~p1, ~p2, τ) = lim
T→∞
1
2T
ˆ T
−T
E(~p1, t)E(~p2, t+ τ)dt =< E(~p1, t)E
∗(~p2, t+ τ) > (3.1.2)
Cette relation représente la fonction de cohérence entre deux champs aléatoires mesu-
rés en deux points ~p1 et ~p2 à des temps diﬀérents de τ.
Le degré de cohérence est donné par γ(~p1, ~p2, τ) =
Γ(~p1,~p2,τ)
[I(~p1)I(~p2)]
1/2 .
Une radiation cohérente correspond à |γ| = 1 et incohérente à |γ| = 0.
Si les points ~p1 et ~p2 coïncident, la fonction Γ(~p, ~p, τ) est appelée la fonction d’auto-
corrélation, et est équivalente à la transformée de Fourier inverse du spectre de puissance
du champ de radiation.
Prenons le cas de la superposition de deux ondes monochromatiques qui se propagent
dans deux directions diﬀérentes sˆ.~p1 et sˆ.~p2 avec sˆ le vecteur unitaire de pointage de la
source et calculons la fonction de cohérence. Aux points ~p1 et ~p2 tels que déﬁnis dans la
ﬁgure 3.1.2, la fonction de cohérence s’écrit
Γ(~p1, ~p2, τ) =< E(~p1, t1)E
∗(~p2, t2) >
=< (E1(~p1, t1) + E2(~p1, t1))(E1(~p2, t2) + E2(~p2, t2))
∗ >
=< (E1(~p1, t1)E
∗
1(~p2, t2) > + < E2(~p1, t1)E
∗
2(~p2, t2) > +
< (E1(~p1, t1)E
∗
2(~p2, t2) > + < E2(~p1, t1)E
∗
1(~p2, t2) >
Si les champs E1 et E2 provenant de deux directions diﬀérentes sont incohérents, la
moyenne temporelle de leur produit vaut zéro:
< (E1(~p1, t1)E
∗
2(~p2, t2) >=< E2(~p1, t1)E
∗
1(~p2, t2) >= 0
d’où
Γ(~p1, ~p2, τ) =| E01 |2 exp[−2πiν(sˆ.(~p1 − ~p2)
c
− τ)]+ | E02 |2 exp[−2πiν(sˆ.(~p1 − ~p2)
c
− τ)]
(3.1.3)
Dans le cas d’une source non ponctuelle, la source peut être vue comme une ensemble
de n points sources, la fonction de cohérence s’obtient alors comme la somme sur chacun
des points sources
Γ(~p1, ~p2, τ) =
n∑
i=1
Ei(~p1, t1)E
∗
i (~p2, t2) =
n∑
i=1
|E0i|2 exp[−2πiν(sˆ.(~p1 − ~p2)
c
− τ)]. (3.1.4)
Dans le cas où n → ∞, l’intégration sur le champ de vue est donnée par élément
d’angle solide dΩ
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Γ(~p1, ~p2, τ) =
ˆ
I(sˆ) exp[−2πiν(sˆ.(~p1 − ~p2)
c
− τ)]dΩ (3.1.5)
avec la distribution d’intensité I(sˆ).
Une fonction de cohérence mesurée à τ = 0 est appelée la fonction de cohérence
spatiale. La cohérence spatiale fait référence aux valeurs d’un même front d’onde à deux
endroits diﬀérents. Si la source est étendue, il y a addition d’ondes incohérentes émises
par chaque point de la source, et le contraste des franges diminue.
Pour τ = 0 , la fonction de cohérence spatiale est reliée à la distribution d’intensité
par
Γ(~p1, ~p2, 0) =
ˆ
I(sˆ) exp[−2πiνsˆ.(~p1 − ~p2)
c
]dΩ (3.1.6)
Cette expression montre qu’une mesure de la fonction de cohérence dépend seulement
de la distance relative entre ~p1 − ~p2. Ce résultat correspond au théorème de Zernike-
Van Cittert, établi tout d’abord par Van Cittert en 1934, puis sous une autre forme par
Zernike en 1938 : le degré de cohérence complexe dans un plan éloigné d’une source mono-
chromatique et spatialement incohérente est la transformée de Fourier de la distribution
d’intensité de la source.
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Figure 3.1.2: Ce schéma représente un plan déﬁni par les points ~p1 et ~p2 observant une
source étendue dans la direction sˆ.
3.1.2.2 Interféromètre à deux éléments
Cas d’une source ponctuelle
Considérons maintenant un interféromètre avec deux antennes T1 et T2, séparées d’une
distance ~b, observant une source ponctuelle monochromatique dans la direction unitaire
sˆ. On suppose que la distance à laquelle se trouve la source permet de supposer l’onde
incidente plane. Deux schémas d’interféromètres à deux éléments sont donnés par la
ﬁgure 3.1.3. Le premier schéma représente le concept d’interférométrie directe en optique
(interféromètre de Fizeau, Michelson). Le deuxième schéma représente un interféromètre
hétérodyne (domaine radio) où les deux ondes sont d’abord décalées en fréquence puis
passent par un corrélateur.
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Le retard géométrique induit par la diﬀérence de marche entre les deux antennes s’écrit
τg =
~b.sˆ
c . En faisant l’hypothèse de deux récepteurs identiques et en négligeant toute
source de bruit, les deux antennes collectent en sortie les signaux E1 = E01 exp[−2πiνt]
et E2 = E02 exp[−2πiν(t− τg)].
Les signaux des deux antennes traversent un ampliﬁcateur et des ﬁltres aﬁn de sélec-
tionner la fréquence d’observation avec la largeur de bande ∆ν. Les signaux collectés
sont ensuite corrélés et moyennés dans le temps avec un corrélateur. Le signal en sortie
du corrélateur est r(τg) =< E1(t)E
∗
2(t) >, ce qui est équivalent à l’expression de la
cohérence Eq.3.1.4.
La réponse de l’interféromètre r(τg) varie avec le retard τg dont le temps caractéristique
est celui de la rotation de la terre. Le signal en sortie dépend donc lentement du temps
et présente des variations sinusoïdales analogues aux franges d’interférence connues en
optique, avec une amplitude proportionnelle à l’intensité du champ incident.
Cas d’une source étendue
Jusqu’à maintenant la source était supposée monochromatique et ponctuelle, de ma-
nière plus réaliste, nous allons considérer une source étendue d’angle solide dΩ qui émet
dans un intervalle de fréquence ∆ν. Dans le cas où l’intensité de brillance est donnée par
I(sˆ), la puissance reçue est P = A(sˆ)I(sˆ)∆νdΩ avec A(sˆ) la surface collective eﬀective
de chaque antenne dans la direction sˆ.
Le signal en sortie du corrélateur par élément d’ange solide est donc
dr = A(sˆ)I(sˆ)∆νdΩexp[−2πiντg]. (3.1.7)
La réponse totale obtenue en intégrant sur la source est
r(~b) = ∆ν
ˆ
A(sˆ)I(sˆ) exp[−2πiν(
~b.sˆ
c
)]dΩ (3.1.8)
Ce résultat suppose deux antennes identiques.
Il est traditionnel d’exprimer la réponse d’un interféromètre par rapport à une position
de référence sˆo déﬁnie comme étant la direction moyenne de pointage telle que sˆ = sˆo+ σˆ
avec |σˆ| = 1 et dans le cas d’une source petite : sˆo⊥σˆ.
Dans ce nouveau référentiel, nous obtenons
r(~b) = exp[−2πiν(
~b.sˆ0
c
)]
ˆ
A(σˆ)I(σˆ) exp[−2πiν(
~b.σˆ
c
)]dΩ∆ν. (3.1.9)
L’intégrale est appelée la fonction de visibilité complexe V I de la distribution d’inten-
sité I(σˆ), et est déﬁnie par
V I = V1 + iV2 = |V | eiφv =
ˆ
A′(σˆ)I(σˆ) exp[−2πiν(
~b.σˆ
c
)]dΩ (3.1.10)
où |V | et φv sont respectivement l’amplitude et la phase de la fonction de visibilité
complexe.
Le lobe A′(σˆ) est le lobe normalisé tel que A′(σˆ) = A(σˆ)/A0. La visibilité complexe
est donc la transformée de Fourier de l’intensité du champ observé. Celui-ci est donc
déﬁni comme la multiplication du champ de la source par le lobe de l’instrument qui
caractérise la distribution des antennes.
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En intégrant sur la bande passante ∆ν autour de la fréquence spatiale, et en supposant
que le lobe de l’instrument et l’intensité sont indépendants de la fréquence, le signal en
sortie a pour expression
r(~b) =
ˆ
dν |V | exp[−(2πiν(
~b.sˆ0
c
)−φv)] = ∆ν |V | exp[−(2πiν0(
~b.sˆ0
c
)−φv)]sinc(π∆ντg).
(3.1.11)
Le facteur d’atténuation du sinus cardinal induit un lissage des franges pour une
source étendue qui augmente avec le retard géométrique. Cet eﬀet peut être compensé
en introduisant une ligne à retard τi composée de câbles de longueurs diﬀérentes aﬁn
de resynchroniser les trains d’onde. Pour mesurer simultanément l’amplitude et la phase
du terme de visibilité, il faut introduire un second corrélateur qui déphase l’un des deux
signaux de π/2 avant corrélation.
Les valeurs de V1 et V2 (Eq.3.1.10) sont obtenues directement à l’aide du corrélateur
complexe qui réalise le produit moyenné des deux signaux pour un déphasage relatif nul
pour V1 et pour un déphasage de π/2 pour V2.
3.1.3 Le plan uv
Prenons comme repère celui des lignes de base (u, v, w) en unité de longueur d’onde
et celui du ciel (x, y, z) tel que
ν
~b.sˆ
c
= ux+ uy + wz et ν
~b.sˆ0
c
= w. (3.1.12)
Dans ce repère, l’élément d’angle solide s’écrit dΩ = dxdyz et sur une sphère céleste,
z =
√
1− x2 − y2, l’Eq.3.1.10 devient
V I(u, v, w) =
ˆ ˆ
A′(x, y)I(x, y) exp[−2πi(ux+ vy + w
√
1− x2 − y2)] dxdy√
1− x2 − y2 .
(3.1.13)
Si |x| et |y| sont suﬃsamment petits alors w(√1− x2 − y2 − 1) ≃ −12(x2 + y2)w ≃ 0,
et, le terme de visibilité V I(u, v, w) a pour expression une transformée de Fourier à deux
dimensions V I(u, v).
Dans ce cas, pour reconstruire l’image du ciel, selon le théorème de Cittert - Zernike,
il est nécessaire de mesurer les corrélations du champ électrique entre tous les points
possibles d’un plan parallèle au front d’onde de la source observée. Ces mesures ne dé-
pendent pas des positions absolues des télescopes mais seulement des positions relatives.
On déﬁnit les positions respectives (x1,y1) et (x2,y2) de deux télescopes, il est usuel
en interférométrie de déﬁnir ces coordonnées en unité de longueur d’onde
u =
x2 − x1
λ
et v =
y2 − y1
λ
. (3.1.14)
Ces coordonnées déﬁnissent un plan : le plan uv. Chaque point dans le plan uv corres-
pond à une orientation et à une séparation physique des lignes de base de l’interféromètre.
Dans le but de reconstruire l’image d’un objet sur le ciel, les corrélations du champ
< E1(t)E
∗
2(t) > doivent être obtenues avec le plus grand nombre de points (u, v) possible,
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c’est à dire avoir la plus grande couverture du plan uv possible.
Un instrument avec N télescopes contient N(N −1)/2 lignes de base. La ligne de base
projetée sur le ciel de coordonnées (u, v) est équivalente à la ligne de base de coordonnées
(−u,−v). Cependant, les coordonnées des lignes de base varient avec la rotation de la
Terre ce qui signiﬁe que chaque ligne de base décrit une trajectoire elliptique dans le
plan uv. Nous obtenons ainsi plusieurs points (u, v) pour un instrument à une seule ligne
de base au sol.
Dans l’approximation de ciel plat 1, l’expression de la visibilité peut être réécrite sous
la forme d’une convolution des transformées de Fourier du champ d’intensité I˜ et du
lobe de l’antenne A˜
′
V I(~u) =
ˆ
I˜(~v)A˜′(~u− ~v)d~v = I˜(~v)⊗ A˜′(~u). (3.1.15)
La résolution de l’instrument dépend donc du lobe dans l’espace des visibilité et de la
couverture du ciel dans l’espace direct.
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Figure 3.1.3: Schémas d’interféromètres à deux éléments. Le schéma de gauche repré-
sente un instrument d’interférométrie directe. Le schéma de droite repré-
sente un interféromètre hétérodyne. Le retard instrumental est τi et le
retard géométrique est τg.
3.1.4 Synthèse d’ouverture
Un interféromètre mesure les corrélations complexes entre les paires d’antennes. Nous
avons vu que dans l’approximation du ciel plat, d’après le théorème de Cittert-Zernike, les
visibilités observées V I(u, v) correspondent à la transformée de Fourier de la distribution
d’intensité du ciel I(x, y) multipliée par le lobe de l’instrument A(x, y)
1. L’approximation de ciel plat consiste à négliger l’eﬀet du à la courbure du ciel. Elle est valable
pour un champ d’observation petit (inférieur à une dizaine de degrés carré), c’est à dire pour les petites
échelles angulaires.
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V I(u, v) =
ˆ ˆ
A(x, y)I(x, y) exp(−2πi(ux+ vy))dxdy. (3.1.16)
Les visibilités peuvent être inversées pour produire les cartes de la distribution du ciel
convoluée par le lobe de l’instrument.
Un des problèmes majeurs en interférométrie est la couverture incomplète du plan
uv, l’image obtenue est alors l’image synthétique ID(x, y) résultant de la réponse de
l’interféromètre V (x, y) dans ce plan uv.
Pour une couverture du plan uv complète, l’image obtenue I(x, y) aurait pour expres-
sion
I(x, y) =
ˆ ˆ
V (u, v) exp(2πi(ux+ vy))dudv. (3.1.17)
Pour une couverture du plan uv incomplète, l’image obtenue ID(x,y) s’écrit
ID(x, y) =
ˆ ˆ
V (u, v)S(u, v) exp(2πi(ux+ vy))dudv. (3.1.18)
La fonction S(u, v) est une fonction de transfert qui est égale à 1 pour les points (u, v)
échantillonnés ou sinon, zéro.
Nous pouvons utiliser le théorème de convolution donnée par l’Eq.3.1.15 pour réécrire
cette expression sous la forme
ID(x, y) = (A(x, y)I(x, y)) ⋆ BD(x, y) (3.1.19)
avec BD(x, y) le lobe synthétique :
BD(x, y) =
ˆ ˆ
S(u, v) exp(2πi(ux+ vy))dudv. (3.1.20)
La fonction BD(x, y) est la transformée de Fourier de la fonction d’échantillonnage
S(u, v). Les positions des télescopes étant bien déterminées, la fonction d’échantillonnage
S(x, y) et le lobe synthétique BD(x, y) sont bien déﬁnis. Reconstruire l’image I(x, y) à
partir ID(x, y) revient donc à un problème de déconvolution classique où un algorithme
de déconvolution brute force (CLEAN ) peut être utilisé.
3.1.5 Interférométrie multiplicative ou interférométrie additive
Il existe deux types d’instruments interférométriques : l’interférométrie multiplicative
(aussi appelée hétérodyne) et l’interférométrie additive où l’idée est de remplacer les
corrélateurs par les bolomètres. Nous allons brièvement expliquer ces deux approches :
- l’interférométrie multiplicative
Les interféromètres utilisés jusque-là pour l’étude du rayonnement de fond cosmo-
logique sont des interféromètres multiplicatifs. Ils utilisent des HEMTs (High Electron
Mobility Transistors), composants cohérents 2 aﬁn d’ampliﬁer le signal avant de le faire
2. Les composants cohérents permettent une mesure simultanée de l’amplitude et de la phase de
l’onde incidente. La méthode d’interférométrie multiplicative est un exemple de détection cohérente. A
l’inverse, une détection directe eﬀectuée par des bolomètres consiste à ne mesurer que l’énergie moyenne
de l’onde incidente.
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interférer avec un corrélateur électronique ou numérique. Un corrélateur est complexe
aﬁn de reconstruire l’information de la phase du signal.
Un interféromètre type DASI, CBI sans la polarisation, ampliﬁe tout d’abord le signal
de chaque antenne N . De cette étape, peut résulter la plus grande partie du bruit de
mesure. Il transpose (down-conversion) le signal radio (RF) à une fréquence plus basse
appelée fréquence intermédiaire (IF) avec un dispositif mélangeur et un oscillateur lo-
cal. Le signal est mélangé à une onde de fréquence proche de celle du signal et générée
par l’oscillateur local. Cette conversion permet d’eﬀectuer les opérations électroniques
(ampliﬁcation, ﬁltrage) toujours à la même fréquence. Par ailleurs, les opérations ne
peuvent pas être réalisées à la fréquence du signal pour laquelle les composants électro-
niques ne sont pas conçus. Aussi, dans ce domaine de fréquence, la conversion doit se
faire en même temps que la réception, c’est ce qu’on appelle une réception hétérodyne.
Les signaux sont ensuite ampliﬁés puis divisés en nsbν sous bandes spectrales, où les
signaux seront de nouveau transposés à une fréquence où le corrélateur analogique com-
bine ensuite le signal par paires d’antennes soit nsbν
N(N−1)
2 corrélations pour les nsbν
sous bandes spectrales. Les signaux sont ensuite moyennés temporellement et numérisés.
- l’interférométrie d’addition
La seconde alternative est l’interférométrie additive. Elle permet non seulement d’uti-
liser un combinateur de faisceaux avec une grande largeur de bande et un grand nombre
de récepteurs N mais aussi d’utiliser des détecteurs cohérents ou incohérents comme les
bolomètres. Le signal collecté par chaque récepteur est séparé en deux composantes po-
larisées orthogonales, l’une des composantes est tournée de 90° de sorte qu’elles puissent
interférer et le déphasage de chaque signal est modulé. Des OMT (Orthomode Trans-
ducer) situés à la sortie des cornets vont permettre de déterminer simultanément les
paramètres de Stokes. Un combinateur somme toutes les voies ensemble et renvoie les
diﬀérentes combinaisons possibles vers les bolomètres qui mesurent la puissance. La com-
binaison des diﬀérentes voies peut être réalisée en corrélant les lignes de base. Dans ce
cas, de façon équivalente à un interféromètre de Michelson, les signaux de chaque récep-
teur doivent être divisés enN−1 voies aﬁn que les corrélations de toutes les lignes de base
N(N−1)/2 soient mesurées par le même nombre de bolomètres. Une seconde alternative
est un corrélateur qui combine les signaux de chaque récepteur de telle sorte que chaque
détecteur mesure la puissance d’une combinaison linéaire des signaux de chaque antenne.
Ce type de combinateur est appelé combinateur de Butler ou de manière équivalente en
optique un combinateur de Fizeau. Le combinateur Butler va délivrer les signaux de
2N antennes sur 2N détecteurs. Le nombre de détecteurs nécessaires est donc 2N alors
que dans le cas d’un combinateur Michelson, le nombre de détecteur est N(N − 1)/2.
Par ailleurs, les signaux des lignes de base redondantes peuvent être sommés de façon
cohérente aﬁn d’améliorer le rapport signal-sur-bruit de chaque bolomètre.
En ajoutant les signaux, le bolomètre mesure la puissance :
C =
〈
|E1 + E2|2
〉
=
〈
|E1|2
〉
+
〈
|E2|2
〉
+ (E1E
∗
2). (3.1.21)
Les deux premiers termes représentent les puissances des deux voies et le troisième
terme le terme d’interférence.
3.1.6 La sensibilité d’un interféromètre
La sensibilité d’un interféromètre est donnée par
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s =
√
2kBTsyst
Aη
√
nbtint∆ν
(3.1.22)
Tsyst est la température du système, A est la surface de chaque antenne, η est l’ef-
ﬁcacité d’ouverture, nb est le nombre de lignes de base, ∆ν est la largeur de bande,
et tint le temps d’intégration. La largeur de bande pour un interféromètre induit une
perte de cohérence déformant les franges d’interférence. La contribution de bruit d’un
interféromètre provient principalement des récepteurs (à 30-50K), de la contamination
par l’émission thermique du sol, et du rayonnement de fond cosmologique à 3K.
3.1.7 Application aux interféromètres pour l’étude du fond diﬀus
Les mesures d’un interféromètre sont directement réalisées dans l’espace de Fourier : un
interféromètre mesure les paramètres de Stokes en corrélant les composantes du champ
électrique collectées par chaque antenne avec les composantes du champ collecté par une
autre antenne. Dans l’étude du rayonnement de fond cosmologique, pour décrire de façon
statistique les anisotropies du fond diﬀus cosmologique, on calcule le spectre de puissance
angulaire. Un interféromètre permet ainsi d’accéder à la mesure directe du spectre de
puissance du rayonnement de fond cosmologique. Ce spectre est donné par la variance
des visibilités obtenues dans l’approximation du ciel plat, convolué par la fonction fenêtre
Wl de l’instrument. La fonction fenêtre Wl est obtenue par la transformée de Fourier du
lobe primaire de l’instrument.
De façon générale, pour mesurer les paramètres de Stokes, un interféromètre polari-
mètre peut être utilisé en polarisation linéaire ou circulaire, le champ électrique d’une
antenne i sera alors Eηi avec η = {x, y} en polarisation linéaire et η = {R,L} en polari-
sation circulaire. Les expressions des visibilités selon les paramètres de Stokes pour deux
antennes i et j sont
Vij(~u) =
ˆ
Bi(~σ)P(~σ)Bj(~σ) exp[−2πiν( sˆ.~σ
c
)]dΩ. (3.1.23)
La matrice Bi(~σ) représente le lobe de l’antenne i pour les deux polarisations, et est
proportionnelle à la matrice identité dans le cas idéal.
La matrice P(~σ) est la matrice 2× 2 des paramètres de Stokes
P =
(
I +Q U + iV
U − iV I −Q
)
. (3.1.24)
Dans le cas d’un interféromètre en polarisation linéaire, les visibilités des paramètres
de Stokes peuvent être déterminées selon
VI =
1
2
(Vxx + Vyy), (3.1.25)
VQ =
1
2
(Vxx − Vyy), (3.1.26)
VU =
1
2
(Vxy + Vyx), (3.1.27)
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VV =
1
2i
(Vxy − Vyx). (3.1.28)
Chacune des antennes sépare la polarisation de la radiation incidente en polarisation
orthogonale linéaire. Les deux premières corrélations permettent d’obtenir I, les deux
dernières U . Une rotation de l’instrument de 45° permettra d’obtenir Q. Dans le cas
du rayonnement de fond cosmologique linéairement polarisé, on devrait obtenir V = 0,
cependant il peut être utile de mesurer le paramètre de Stokes V pour estimer la fuite
induite par les eﬀets systématiques.
De manière équivalente dans le cas d’une expérience en polarisation circulaire, nous
obtenons
VI =
1
2
(VRR + VLL), (3.1.29)
VQ =
1
2
(VRL + VLR), (3.1.30)
VU =
1
2i
(VRL − VLR), (3.1.31)
VV =
1
2
(VRR − VLL). (3.1.32)
Dans le cas d’un instrument en polarisation linéaire, les paramètres de Stokes Q et U
ne sont pas déterminés simultanément par une même ligne de base, ce qui est possible
dans le cas d’un instrument en polarisation circulaire.
Ainsi les quatre transformées de Fourier V X(~u) sont obtenues par soustraction ou
addition des paires de corrélation et ensuite, par synthèse d’ouverture, la distribution
du ciel peut être reconstruite.
3.2 Comparaison Interférométrie/Imagerie
Les projets actuels dans le but de la détection des modes B de polarisation du fond
diﬀus cosmologique (BICEP [190], EBEX [139], QUIET [49] ...) sont basés sur le concept
d’un imageur. Cependant, il ne faut pas oublier que les premiers instruments à détecter
la polarisation du fond diﬀus cosmologique étaient des interféromètres : DASI [83] et
CBI [140]. Dans cette partie, nous allons expliquer les avantages et inconvénients de ces
deux concepts dans le cadre de l’étude du rayonnement de fond cosmologique.
3.2.1 Interférométrie
Pour augmenter la sensibilité pour la détection des modes B de polarisation du rayon-
nement de fond cosmologique, un interféromètre doit collecter plus de modes du ciel ce
qui nécessite d’augmenter le nombre d’antennes (dans le cas d’antennes monomodes),
opérer avec une largeur de bande importante et observer sur plusieurs bandes de fré-
quence aﬁn de pouvoir contraindre les émissions d’avant-plans.
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3.2.1.1 Avantages
Nous aurons compris qu’un avantage majeur de l’interférométrie est la connaissance
précise du lobe synthétique et de la fonction fenêtre de l’instrument. Le premier ne
dépend que de l’échantillonnage du plan uv et la seconde est obtenue en réalisant la
transformée de Fourier du lobe primaire. La couverture des échelles angulaires peut être
importante et ne dépend donc que de la couverture du plan uv. De plus, la résolution
angulaire de l’instrument ne dépend que de la conﬁguration de la matrice des récep-
teurs, elle est donc bien connue et permet d’assurer une stabilité des lobes sur un temps
d’intégration important.
Un interféromètre mesure intrinsèquement des corrélations sur le ciel. Il est donc plus
stable qu’un imageur qui mesure la puissance totale de chaque détecteur. Toute compo-
sante constante du ciel sera rejetée, par exemple, un interféromètre ne sera pas aﬀecté par
les variations de l’atmosphère temporelles à grande échelle. Ce type de mesure est com-
plètement adapté pour la mesure des anisotropies du rayonnement de fond cosmologique :
l’estimation du spectre de puissance des anisotropies du fond diﬀus est la transformée de
Fourier du ciel. Ainsi, un interféromètre mesure directement les modes de la transformée
de Fourier des champs de température et de polarisation donc leur spectre de puissance.
Le carré des visibilités donne une estimation de ces spectres convolués par la fonction
fenêtre de l’instrument. Il a été montré [143] qu’un interféromètre permet de séparer les
modes E et B plus proprement qu’un imageur.
Il ne faut pas oublier le contrôle des eﬀets systématiques avantage majeur d’un in-
terféromètre comme la méthode de calibration développée pour l’instrument QUBIC
(cf. Chapitre 5). Un interféromètre permet aussi d’introduire des modulations supplé-
mentaires à chaque étage de modulation aﬁn d’obtenir un meilleur contrôle des eﬀets
systématiques.
3.2.1.2 Désavantages
Un interféromètre présente certains désavantages qui, pour la mesure du rayonne-
ment de fond cosmologique, amènent certains à préférer les expériences de mesure de la
puissance totale comme les imageurs.
La sensibilité de brillance d’un interféromètre est moins bonne que celle d’une unique
antenne pour la même couverture du ciel car l’angle solide du lobe synthétique d’un
interféromètre est inférieur à celui d’une antenne unique d’un facteur D2/d2 avec D le
diamètre du récepteur et d la longueur de la plus grande ligne de base.
Dans le cas d’une source diﬀuse comme le rayonnement de fond cosmologique, la
densité de ﬂux S dépend du facteur de remplissage f de la matrice de récepteurs par
S =
2kTBΩ
fλ2
(3.2.1)
avec TB la température de brillance et le facteur de remplissage f de la matrice de
récepteurs déﬁni par
f = N
D2
d2
(3.2.2)
où N est le nombre de récepteurs.
Un second désavantage est la mesure des grandes échelles angulaires qui nécessite la
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mesure des plus petites lignes de base, or les grandes échelles angulaires plus larges
que le lobe primaire sont impossibles à mesurer. Par conséquent, les cartes réalisées par
synthèse d’ouverture sont diﬃciles à réaliser aux échelles supérieures au lobe synthétique
où il y a une perte de ﬂux.
Un instrument basé sur le concept de l’interférométrie multiplicative est limité, dans le
cas d’un corrélateur digital, par sa largeur de bande 3 et en nombre de lignes de base dans
le cas d’un corrélateur analogue. Les interféromètres DASI [83] et CBI [140] possèdent 13
antennes et donc 78 lignes de base. Pour un instrument avec N=100, la faisabilité d’un
corrélateur pour 4950 lignes de base devient impossible. De plus, l’ordre de grandeur du
prix d’un corrélateur est d’environ 1000 dollars, si le nombre de récepteurs est N=100,
le prix total pour eﬀectuer toutes les corrélations est environ 5 millions de dollars.
3.2.2 Imagerie
A la diﬀérence d’un interféromètre qui observe dans l’espace de Fourier, un imageur
observe dans l’espace direct en déplaçant son lobe sur le ciel. L’observable dans ce cas
est la carte du rayonnement de fond cosmologique et non son spectre de puissance.
L’intensité mesurée par un détecteur avec Ed(ν, nˆ) le champ électrique collecté par
le détecteur d, à la fréquence ν et avec la direction de pointage nˆ est la somme des
intensités provenant de chaque direction et de chaque fréquence
Id =
ˆ ˆ 〈
E†d(ν, nˆ).Ed(ν, nˆ)
〉
dνdnˆ. (3.2.3)
Pour un détecteur polarisé, avec un lobe symétrique et gaussien, sensible à une polari-
sation de direction ~ex, dans son repère de référence, la puissance reçue par un détecteur
est donnée par
Id = g(I + ρ[Q cos 2(α) + U sin(α) + V sin(α)]) + n (3.2.4)
où α est l’angle d’orientation entre le référentiel du ciel et du détecteur, g le gain total
de l’instrument, ρ l’eﬃcacité de polarisation, et n le bruit instrumental.
Un détecteur polarisé ne mesure que l’intensité. Pour chaque direction d’observation,
il est nécessaire de combiner au moins trois mesures avec des orientations de polariseurs
diﬀérentes pour déterminer les trois paramètres de Stokes I, Q et U .
3.2.2.1 Avantages
Les bolomètres permettent l’étude du rayonnement cosmologique sur toute la gamme
de longueur d’onde millimétrique. La sensibilité d’un imageur est meilleure que celle
d’un interféromètre où l’ampliﬁcation du signal avec des HEMTs, avant corrélation, in-
troduit un bruit qui constitue le bruit prédominant instrumental. Les imageurs équipés
de bolomètres ne sont limités que par le bruit de photons lorsqu’ils sont refroidis à basse
température (environ quelques kelvin). De plus, il est possible d’améliorer la sensibi-
lité d’un imageur en augmentant le nombre de bolomètres ce qui est de plus en plus
faisable avec l’amélioration de la technologie de microfabrication des supraconducteurs.
Ces avancées technologiques permettent la production de matrices de bolomètres de plus
en plus grandes avec un facteur de remplissage important.
3. La largeur de bande d’un interféromètre hétérodyne est égale actuellement à 1.4 GHz.
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3.2.2.2 Désavantages
La mesure de polarisation du rayonnement de fond cosmologique requiert un très
bon contrôle des eﬀets systématiques ce qui constitue un déﬁ pour un imageur où la
première composante de l’instrument à observer le ciel est un télescope. L’optique à
l’entrée du télescope peut induire une contamination par du signal parasite venant du
sol et cette contamination ne peut être facilement modélisée. Par ailleurs, un imageur
mesure la puissance totale du signal, il est alors aﬀecté par les variations temporelles
de l’atmosphère à grande échelle ce qui nécessite une stratégie d’observation optimisée
pour contrôler cet eﬀet systématique.
Un dernier désavantage est la résolution angulaire d’un imageur qui dépend des pro-
priétés optiques du télescope et non des récepteurs comme dans le cas d’un interféro-
mètre.
3.2.3 Eﬀets systématiques
Les références [35, 95] font une énumération des eﬀets systématiques pour le concept
d’un imageur et d’un interféromètre. Le tableau 3.3 résume les eﬀets systématiques dans
le cadre de ces deux concepts et les solutions proposées.
Eﬀets systématiques Eﬀet Imageur interféromètre
Polarisation croisée E,B → B,E Rotation de l’instrument (lame rotative) Rotation de l’instrument (lame rotative)
Correction dans l’analyse Correction dans l’analyse
Ellipticité des lobes ∇2T → B Rotation de l’instrument Pas de fuite de dT →E, B
Faible largeur de bande
Lobes secondaires ∇T → B Correction dans l’analyse Correction dans l’analyse
(pour les cornets faibles)
Gain différentiel T → B échantillonnage + concept Rotation de l’instrument (lame rotative)
Angle de polarisation E → B Caractérisation + Mesure Pas de fuite de dT →E, B
Calibration relative ∇T → B Calibration sur les anisotropies Camparaison entre détecteurs
de température
Polarisation instrumentale ∇T → B Rotation de l’instrument (lame rotative) Propre (pas d’optique réflective)
Correction dans l’analyse
Bruit en 1/f des détecteurs rayure dans les cartes stabilisation des détecteurs et électroniques Balayage du ciel lent
de lecture - contamination corrélée filtrée
Avants-plans astrophysiques Bandes de fréquence multiples Bandes de fréquence multiples
Erreurs de pointage ∇E → B Rotation de l’instrument (lame rotative) Pas de fuite de dT →E, B
Fluctuations atmosphériques rayure dans les cartes Caractérisation et soustraction Propre (sauf si polarisation importante
Stratégie de balayage alors mesure de V V )
Table 3.3: Liste non exhaustive des eﬀets systématiques dans le cas d’un imageur et
d’un interféromètre et les solutions proposées (tableau tiré de [196]).
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Ce tableau montre que des eﬀets systématiques importants en imagerie sont signiﬁ-
cativement réduits en interférométrie. Certains de ces eﬀets systématiques peuvent être
contrôlés par l’amélioration du concept expérimental et par une prise en compte dans
l’analyse des données. Le bruit en 1/f , les lobes secondaires, le gain électronique, les er-
reurs de pointage sont des systématiques déjà bien connues des expériences dédiées aux
rayonnement de fond cosmologique. Cependant, dans le but de la détection des modes
B de polarisation, le signal attendu étant beaucoup plus faible que l’observation des
anisotropies de température, ces eﬀets peuvent devenir prédominants puisque le signal
attendu sera faible.
Pour un imageur, les paramètres de Stokes sont déterminés par la soustraction des
intensités des deux polarisations. Dans le cas par exemple d’une erreur de pointage, une
erreur sur la détermination des intensités des deux polarisations linéaires va induire une
fuite de la puissance totale dans la polarisation.
Pour un interféromètre, les signaux sont combinés et ensuite la puissance est calculée
pour obtenir les intensités. Les visibilités des paramètres de Stokes Q et U n’ont aucune
contribution dans l’expression de l’intensité totale. Par ailleurs, les cornets corrugués,
pouvant être utilisés dans le cas d’un interféromètre additif, ont de faibles lobes secon-
daires et ont des lobes circulaires très bien déﬁnis. Ces cornets peuvent être maintenus
à une température cryogénique aﬁn de réduire l’émissivité.
3.2.4 Conclusion
La détection des modesB de polarisation nécessite un contrôle très important des eﬀets
systématiques. Un interféromètre a l’avantage sur un imageur sur ce point notamment
parce que les premières composantes à collecter le signal sont les antennes et non un
jeu de miroirs qui introduisent des lobes secondaires et donc du bruit environnant. Le
champ de vue d’un interféromètre est déterminé par le champ de vue d’une antenne et
non par un système optique hors-axe comme dans le cas d’un imageur.
Un imageur a une meilleure sensibilité qu’un interféromètre. De plus, accroître la
sensibilité d’un interféromètre signiﬁe accroître le nombre de récepteurs c’est à dire aug-
menter le nombre de corrélateurs nécessaires, qui est proportionnel au carré du nombre
de voies d’entrée, donc l’instrument devient plus en plus complexe. Le nombre dominant
actuellement d’imageurs par rapport au nombre d’interféromètres peut s’expliquer par
leur avantage en terme de sensibilité : par la possibilité de faire de grandes matrices de
détecteurs.
3.3 L’interférométrie bolométrique avec l’instrument QUBIC
Nous avons montré dans la partie précédente que les technologies hétérodyne et bo-
lométrique ont joué un rôle important dans la mesure des anisotropies du rayonnement
de fond cosmologique. Tandis que les bolomètres appartiennent aux instruments qui
imagent directement le ciel en mesurant la puissance totale du signal. Un interféromètre
reste l’instrument de la radio-astronomie où le terme de phase est nécessaire pour l’inter-
férence à la base du corrélateur mais présente une moins bonne sensibilité qu’un imageur.
Cependant, un imageur est limité par le contrôle des eﬀets systématiques. Peu de progrès
semblent être possibles pour améliorer cet eﬀet, contrairement aux interféromètres qui
présentent naturellement diﬀérentes méthodes pour contrôler les eﬀets systématiques.
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Une alternative à ces deux technologies repose sur l’interférométrie additive avec l’inter-
férométrie bolométrique.
3.3.1 Emergence du concept
L’instrument QUBIC est le premier interféromètre bolométrique pour détecter les
modes B de polarisation du rayonnement de fond cosmologique. L’instrument complet
contiendra six modules de 400 cornets primaires à trois fréquences diﬀérentes : 90, 150
et 220 GHz, chaque module contiendra deux plans focaux de 1024 bolomètres avec 25%
de largeur de bande et un lobe primaire de 14° FWHM. L’objectif est de contraindre un
rapport tenseur sur scalaire r de 0.01 à 95% de niveau de conﬁance avec l’instrument
complet et un an de données. Le premier module de QUBIC a pour but d’obtenir une
valeur du rapport tenseur sur scalaire de 0.05 à 95% de niveau de conﬁance. La colla-
boration a reçu un ﬁnancement ANR (Agence nationale de la recherche) qui permet en
partie de ﬁnancer ce premier module.
La collaboration QUBIC résulte de la fusion en 2008 de deux collaborations BRAIN5
et MBI4 qui ont décidé de joindre leur eﬀort dans le but de détecter les modes B avec
le concept d’interférométrie bolométrique.
La collaboration MBI-4 Millimeter-wave Bolometric Interferometer [196], collabora-
tion américaine, anglaise et irlandaise, a développé un démonstrateur d’interféromètre
bolomètrique de 4 cornets d’entrée, des déphaseurs à ferrites, un combinateur de fais-
ceaux quasi-optique de type Fizeau, sur-axe de type Cassegrain, avec un plan focal
contenant une matrice de 16 bolomètres spiderweb (Germanium et senseur thermique
NTD). Ces bolomètres sont maintenus à froid lors de la prise de données à 330 mK à
l’aide d’un réfrigérateur à dilution d’hélium 3He. L’instrument est ﬁxé sur une monture
mécanique altazimuthale et permet une rotation de l’instrument autour de son axe op-
tique. L’instrument a été testé à l’observatoire de Pine Bluﬀ près de Madison dans le
Wisconsin. Ce démonstrateur a permis de valider le concept d’interférométrie bolomé-
trique en observant des franges d’interférence (Fig.3.3.1), lors de la campagne 2009, à
l’aide d’une source Gunn, en accord avec les simulations.
La collaboration BRAIN B-Mode Radiation Interferometer [161], collaboration britan-
nique, française et italienne, a lancé plusieurs campagnes de test (logistique et étude de
l’atmosphère) du site de la base Franco-Italienne Concordia au Dôme C en Antarctique
durant les périodes estivales de 2006, 2007 et 2009.
Ce site présente de bonnes conditions d’observation en raison de la profondeur op-
tique de l’atmosphère inférieure à 0.05 à 95% de niveau de conﬁance, une température
de brillance de l’atmosphère très faible (14 K) et une bonne transmission, le niveau de
vapeur d’eau précipitable étant très bas. Des campagnes de test du site ont lieu avec
l’instrument Brain Pathﬁnder durant les étés. Une grande partie de la puissance optique
arrivant sur le détecteur est due à l’émission de l’atmosphère, le choix du site d’observa-
tion est donc primordial. La localisation de l’expérience permet de déterminer la limite
idéale du bruit de l’expérience.
Par ailleurs, un démonstrateur laboratoire d’interférométrie bolométrique DIBO [75]
composé de deux cornets pointant dans la même direction, opérant à 90 GHz et un
bolomètre à 4 K, a été réalisé avec succès au laboratoire APC. Le but était de vériﬁer
le concept mais aussi de comprendre la propagation des erreurs instrumentales et l’eﬀet
de largeur de bande. Le démonstrateur a permis de mesurer avec une source artiﬁcielle
des franges d’interférence à deux fréquences 80 et 90 GHz.
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La collaboration QUBIC (Figure 3.3.2) est aujourd’hui une collaboration mondiale
entre la France (APC Paris, CESR Toulouse, CSNSM Orsay, IAS Orsay), l’Irlande
(Maynooth University), l’Italie (Universita di Roma La Sapienza, Universita di Milano
Bicocca), le Royaume-Uni (University of Manchester) et les Etats-Unis (University of
Wisconsin, Brown University, Richmond University).
Figure 3.3.1: Résultats de la campagne MBI-4 de 2009. La fréquence et l’orientation
des franges d’interférence sont en accord avec les simulations réalisées de
l’instrument.
Figure 3.3.2: La collaboration QUBIC
3.3.2 L’instrument QUBIC
3.3.2.1 Le concept
Le concept de l’instrument QUBIC est représenté par la ﬁgure 3.3.3. Derrière la fenêtre
du cryostat, se situe la lame demi-onde, qui permet de moduler la polarisation du champ
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électrique entrant. Le choix de ce placement de la lame demi-onde sera expliqué dans
le chapitre 5 de cette thèse. Les récepteurs sont deux matrices de cornets : les matrices
de cornets primaires et secondaires dos à dos en conﬁguration circulaire dans le but
de maximiser la redondance des lignes de base. Des ﬁltres sont placés devant et entre
la matrice de cornets primaires. Des interrupteurs sont situés entre les deux matrices
de cornets et ne seront utilisés que durant la phase de calibration. Ce sont des pièces
mécaniques pouvant être actionnées par des électro-aimants.
Les champs électriques réémis par la matrice des cornets secondaires avec un certain
angle sont ensuite corrélés par un combinateur de faisceaux quasi-optique et centrés sur
un pixel du plan focal. Dans un cas idéal, les lignes de base équivalentes donnent ainsi des
franges d’interférence identiques. Une grille polarisante permet de séparer la polarisation
x et y et chaque signal résultant sera envoyé sur un plan focal. Chaque bolomètre mesure
une combinaison linéaire des paramètres de Stokes I, Q et U .
Le concept de l’interférométrie bolométrique est ainsi l’équivalence millimétrique de
l’interféromètre de Fizeau, les cornets jouant le rôle de pupilles diﬀractives. Il permet
d’obtenir les avantages d’un interféromètre avec une largeur de bande importante. De
plus, le combinateur optique couplé avec la technologie du bolomètre permet d’eﬀectuer
toutes les corrélations pour un nombre quelconque de cornets sans augmenter le prix
de l’instrument, contrairement à un interféromètre hétérodyne dont le coût augmente
considérablement avec le nombre de lignes de base de l’instrument.
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Figure 3.3.3: Concept de l’instrument QUBIC. A gauche, sont représentées l’image ob-
tenue sur le plan focal pour un cornet ouvert, pour trois paires de cornets
avec diﬀérentes orientations et diﬀérentes longueurs de ligne de base, et
l’image du signal pour tous les cornets ouverts qui résulte de la somme
de toutes les franges d’interférence.
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3.3.2.2 Les composantes
Dans cette partie, nous allons décrire les diﬀérentes composantes de l’instrument QU-
BIC. Ces composantes sont principalement celles utilisées pour un imageur. Une des-
cription détaillée est donnée par [164].
3.3.2.2.0.1 Cryostat
La ﬁgure 3.3.4 représente le cryostat de l’instrument QUBIC. Le premier étage du
cryostat est refroidi par un pulse-tube permettant un fonctionnement continu de l’ins-
trument à 4 K. Le pulse-tube refroidit les ﬁltres, les cornets, la lame demi-onde, la grille
polarisante, le combinateur optique. Le second étage thermique contient les bolomètres
et la chaine de détection refroidis à 100 mK par un réfrigérateur à dilution.
La fenêtre du cryostat de largeur de 43 cm est composée d’un polymère Zotefoam qui
est transparent aux ondes millimétriques et d’une épaisseur d’environ 20 cm. La taille
de la fenêtre est limitée par la contrainte de maintenir l’intérieur du cryostat à vide
par rapport à l’extérieur de la fenêtre qui est à pression atmosphérique et de maintenir
une température cryogénique. Par conséquent la taille de la fenêtre est limitée par la
cryogénie mais aussi par la limite de fabrication de grands ﬁltres. Le cryostat est réalisé
par l’équipe de Rome et la dilution par l’institut Néel à Grenoble.
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Figure 3.3.4: Cryostat de l’instrument QUBIC. Cette ﬁgure a été réalisée par Claude
Chapron.
3.3.2.2.0.2 Lame demi-onde achromatique
La lame demi-onde permet de moduler le signal du ciel entrant. La localisation de la
lame demi-onde devant la matrice de cornets primaires permet d’éviter la fuite d’intensité
dans la polarisation dans le cas d’une lame demi-onde sans inhomogénéité. Ce résultat
est démontré dans le chapitre 5.
Un champ électromagnétique linéairement polarisé Eη qui se propage à travers la lame
demi-onde à la vitesse angulaire ω émerge linéairement polarisé E′η avec son orientation
tournée de deux fois la phase de la lame demi-onde 2ωt. Le champ obtenu s’écrit
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(
E′x
E′y
)
=
(
cos 2ωt sin 2ωt
sin 2ωt − cos 2ωt
)(
Ex
Ey
)
. (3.3.1)
En plus de moduler la polarisation du signal entrant, la lame demi-onde permet de
réduire le bruit instrumental : le signal ne traversant pas la lame demi-onde ne sera pas
modulé. Les eﬀets systématiques induits par la lame demi-onde seront diminués lors du
refroidissement à 4K. Si la lame demi-onde présente des inhomogénéité, elle peut induire
une fuite d’intensité dans la polarisation. Le mécanisme rotatif sera basé sur le concept
réalisé pour l’expérience PILOT [177] avec une rotation type étape par étape avec une
précision de l’ordre de 0.1 degrés aﬁn de pas induire un mélange des paramètres de Stokes
de Q et U. Une rotation par étape permet de garder la lame demi-onde stable pendant
un intervalle de temps et ainsi le bruit induit ne constituera qu’un oﬀset pouvant être
soustrait.
La technologie de la lame demi-onde sera une lame achromatique, réalisée dans un
matériau biréfringent : quartz et composé d’un réseau métallique (conception et réali-
sation avec les ﬁltres à l’Université de Manchester). Un schéma de la lame demi-onde
est donné par 3.3.5. Elle permettra un déphasage de 180° d’une des composantes de la
polarisation de l’onde incidente par rapport à l’autre.
Figure 3.3.5: Lame demi-onde achromatique. Dessin réalisé par Giampaolo Pisano.
3.3.2.2.0.3 Matrice de cornets
La matrice de cornets primaires couple le rayonnement reçu à l’instrument. Les cor-
nets sont en matériau conducteur et permettent de transmettre le signal du ciel vers
l’instrument. Ils ont une forme conique. Ils forment un lobe sur le ciel : le lobe primaire
B(nˆ) =| Ai(nˆ) |2 avec nˆ la direction du ciel, et i l’indice du cornet. Le lobe primaire
donne la fraction de signal du ciel transmise pour chaque direction nˆ. L
Le signal collecté par un cornet i observant un champ électromagnétique Ei(nˆ) s’écrit
Ei(nˆ) =
ˆ
Ai(nˆ)Ei(nˆ)dnˆ. (3.3.2)
Un cornet peut être comparé à une pupille diﬀractive de surface S couvrant un angle
solide sur le ciel Ω tel que
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SΩ = κ2λ2. (3.3.3)
λ représente la longueur d’onde du champ électromagnétique, κ est une constante dont
la valeur dépend de la forme du proﬁl du lobe du cornet et de sa corrugation.
L’angle solide couvert par le lobe d’un cornet est Ω =
´
B(nˆ)dnˆ et la fraction du ciel
observée est fsky=
Ω
4π .
Avec un lobe gaussien de variance σ2, l’angle solide s’écrit Ω = 2πσ2. La transformée
de Fourier d’un lobe gaussien est une gaussienne B˜(~u) = Ωexp(−πΩ~u2) et la résolution
dans l’espace de Fourier est alors égale à σu =
1√
2πΩ
.
Pour l’instrument QUBIC, le lobe primaire des cornets est de 14 degrés de largeur à
mi-hauteur (FWHM), cette valeur a été ﬁxée selon la contrainte des échelles angulaires
visées par l’instrument l ∼ 100. Avec ces caractéristiques, la valeur du paramètre κ est
1.344. Ces caractéristiques sont celles des cornets de l’expérience CLOVER [192].
Le rapport S
κ2
donne la surface eﬀective Seff couverte par le cornet. C’est cette surface
d’un cornet qui doit être prise en compte, l’éclairement n’étant pas uniforme dans le plan
des cornets. Les cornets ont donc une étendue donnée par la relation SeffΩ.
Le nombre maximal de cornets nh est donné par√
nhdh = dwindow − 2H tan(3FWHM
2
) (3.3.4)
avec dh le diamètre des cornets, dwindow le diamètre de la fenêtre du cryostat et H
l’épaisseur des ﬁltres entre les cornets et la fenêtre estimée à 6cm pour des cornets à 4K
par l’équipe de Manchester. La quantité 3FWHM2 est ajoutée au diamètre de la matrice
de cornets aﬁn d’éviter du vignettage.
Le nombre de cornets maximal est ainsi contraint directement par la taille de la fenêtre
du cryostat et par la taille du lobe primaire pour une fréquence donnée.
De l’Eq.3.3.4, nous déduisons que pour les diﬀérents modules du QUBIC, à des fré-
quences diﬀérentes, le nombre de cornets pourra être augmenté avec la même taille de
fenêtre du cryostat et avec le même échantillonnement d’échelles angulaires et un élar-
gissement de la fenêtre du cryostat entraine une diminution des lobes des cornets pour
un même nombre de cornets.
L’ensemble de ces critères conduisent à un concept pour le premier module d’une
matrice de 400 cornets primaires et secondaires avec des lobes gaussiens de 14 degrés
FWHM en conﬁguration circulaire, distribués selon une grille carrée avec un maximum
de redondance aﬁn d’optimiser la sensibilité de l’instrument. Ce premier module est à
la fréquence de 150 MHz. L’épaisseur des cornets est de 1 mm et leur diamètre intérieur
de 19.3 mm.
Les cornets ont une forme conique et sont corrugués à l’intérieur aﬁn d’améliorer les
caractéristiques de transmission, la forme du lobe et de diminuer les lobes secondaires par
rapport aux cornets lisses et de réduire la polarisation croisée. Les matrices de cornets
seront construites en bloc de plaquettes, ensuite assemblées. Le résultat de l’assemblage
des plaquettes et la corrugation des cornets est représenté par la ﬁgure 3.3.6.
Les cornets tiennent un rôle crucial dans le concept de l’instrument QUBIC, il est donc
important que leur lobe soit bien caractérisé et de réduire la fuite de polarisation croisée
qui constitue un problème majeur pour un interféromètre comme pour un imageur, mais
aussi leurs lobes secondaires. Ils doivent avoir un lobe circulaire en champ lointain et
opérer à une largeur de bande de 25%. Une largeur de bande plus importante ajouterait
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de la charge thermique sur le plan focal induite par les raies d’émission de l’atmosphère.
Des cornets monomodes ont été choisis car ils remplissent les critères énumérés ci-dessus
et peuvent être facilement réalisés aux fréquences d’observation de l’instrument QUBIC.
Les cornets multimodes ont l’avantage d’augmenter le nombre de photons reçus en entrée
mais peuvent avoir un impact sur l’information de la polarisation et ne remplissent pas
forcément le critère d’un lobe bien déﬁni et circulaire et le critère des lobes secondaires.
!
Figure 3.3.6: Cornets de l’instrument QUBIC. A gauche est représentée une matrice de
4x4 cornets constituées de plaquettes assemblées. A droite est montrée la
corrugation des cornets.
3.3.2.2.0.4 Filtres
Des ﬁltres vont être placés à diﬀérents étages de température dans le cryostat et vont
jouer ainsi diﬀérents rôles. A la température de l’atmosphère, la fenêtre du cryostat
émet de la radiation qui peut être rejetée par des ﬁltres thermiques de faible émissivité.
Avant la matrice de cornets primaires, des ﬁltres passe-bas seront positionnés dans le but
de sélectionner le rayonnement entrant dans la matrice de cornet primaire et un ﬁltre
thermique pourra être aussi placé dans le but de réduire la charge thermique. Ces ﬁltres
situés devant les cornets primaires doivent être bien testés car ils peuvent avoir un impact
sur la forme du lobe de l’instrument et peuvent induire une polarisation instrumentale.
Les matrices de cornets et la chaîne de détection constituent deux étages thermiques
diﬀérents (4 K et 100 K). A chaque étage, des ﬁltres sont placés aﬁn de supprimer le
rayonnement en dehors de la bande d’intérêt.
3.3.2.2.0.5 Interrupteurs
Les interrupteurs situés entre la matrice de cornets primaires et secondaires ne servi-
ront que durant la phase de calibration décrite dans le chapitre 5. Ils doivent permettre
de fermer tous les cornets indépendamment les uns des autres durant la phase de cali-
bration et permettront donc de contrôler les eﬀets systématiques. Ils peuvent être vus
comme des « volets » qui ferment les guides d’onde entre les deux matrices de cornets
lorsqu’on souhaite qu’une ligne de base ne soit pas mesurée. Ils fonctionneront à l’aide
d’électro-aimants à une température de 4 K.
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3.3.2.2.0.6 Combinateur optique
Le combinateur de faisceaux pour l’instrument QUBIC est un combinateur quasi-
optique de Fizeau, il permet de superposer tous les lobes provenant des cornets secon-
daires avec un certain angle pour former les franges d’interférence imagées sur le plan
focal. Il induit un déphasage géométrique par la diﬀérence de chemin des rayonnements
émis par les cornets secondaires et traversant le télescope
ϕi(dˆq) = 2π
~xi.dˆq
λDf
(3.3.5)
où fD est la distance focale du combinateur de faisceau, ~xi la position du cornet i
et dˆq la position du bolomètre dans le plan focal. Ce déphasage géométrique respecte
naturellement la sommation cohérente des lignes de base équivalentes.
Plusieurs projets (POLARBEAR [106]) utilisent à la place d’un télescope avec deux
miroirs un jeu de lentilles. Cependant, dans le cadre du premier module de QUBIC, les
propriétés de ces lentilles dans la gamme de longueur d’onde d’intérêt (autour de 100
GHz) sont encore mal connues et diﬃciles à modéliser. Pour un combinateur composé
d’un jeu de lentilles, les réﬂexions sont non modélisées, l’indice de réfraction n’est pas for-
cément homogène. Une représentation du combinateur optique constitué de deux miroirs
avec le plan focal est donnée par la ﬁgure 3.3.8. Nous reviendrons sur cette composante
de l’instrument et sur son rôle crucial dans le Chapitre 4.
Figure 3.3.7: Dessin d’un interrupteur. Ces interrupteurs seront situés entre chaque
couple de cornets primaires et secondaires et ne seront utilisés que durant
la phase de calibration. Ce dessin a été réalisé par Nathan Bleurvacq.
3.3.2.2.0.7 Chaine de détection
Une grille polarisante va permettre de séparer la polarisation à la sortie du combinateur
optique et de diriger le signal vers deux matrices de détecteurs.
Le nombre de bolomètre nécessaire est déterminé selon l’échantillonnage des franges
d’interférence et la distance focale. Il est contraint par la fraction de puissance émise par
les cornets secondaires que peut collecter le plan focal. Pour que la plus courte ligne de
base soit échantillonnée de np périodes complètes, le nombre de bolomètres Nb est donné
par
√
Nb =
npDf
dbumin
= npns
umax
umin
= npns
lmax
lmin
. (3.3.6)
ns est le nombre d’échantillonnage (le théorème de Nyquist montre que le nombre
d’échantillonnage minimal est ns = 2) et db la taille d’un bolomètre.
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Le plus petit multipôle accessible donné par la distance entre deux cornets est lmin =
36, le plus grand multipôle accessible lmax = 200 et le nombre de périodes échantillonnées
de la plus courte ligne de base est np = 1. Pour un nombre d’échantillonnage ns = 3,
nous obtenons Nbol = 289.
Figure 3.3.8: Combinateur optique réalisé avec GRASP par l’équipe de Maynooth.
Chaque bolomètre mesure le module au carré d’une combinaison linéaire des signaux
d’entrée (les radiations collectées par les cornets primaires). Les corrélations entre les
diﬀérents canaux sont réalisées par les bolomètres
< |E1 + E2|2 >=< |E1|2 > + < |E2|2 > +2Re[< |E1E∗2 | >]. (3.3.7)
Les deux premiers termes représentent les puissances totales des signaux E1 et E2 pro-
venant de deux cornets diﬀérents et le troisième terme représente le terme d’interférence
proportionnel au terme de visibilité.
Les bolomètres refroidis à une température T<0.3 K constituent des détecteurs inco-
hérents à large bande les plus sensibles dans le domaine millimétrique. Les bolomètres
réalisés pour l’expérience QUBIC sont basés sur la technologie de senseur supraconduc-
trice NbSi (transition edge sensors TESs) et d’une lecture multiplexée temporelle des
détecteurs en parallèle. Le multiplexage est composé de deux composantes : un ampli-
ﬁcateur et un interrupteur : les SQUIDs (superconducting quantum interference device)
à 100 mK et l’ampliﬁcateur SiGe ASIC (Application-Speciﬁc Integrated Circuit) à 4 K.
La sensibilité des bolomètres est déterminée par le bruit de photons qui dépend de la
puissance totale de bruit reçue par le détecteur. Cette puissance dépend principalement
de l’opacité de l’atmosphère, de la fréquence d’observation et de l’émission des diﬀérentes
composantes de l’atmosphère. Aujourd’hui, les bolomètres sont en dessous du bruit lié
à la statistique d’arrivée des photons, c’est ce qu’on appelle background limited. Une
façon d’améliorer la sensibilité est donc d’augmenter le nombre de bolomètres par la
construction de grande matrice de bolomètres.
Le bolomètre détecte un rayonnement, les bruits associés sont alors exprimés en puis-
sance à l’entrée de celui-ci, c’est ce qu’on appelle la puissance équivalente de bruit
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(NEP) 4 qui détermine la performances requise pour les détecteurs avec le signal équi-
valent au bruit NEP et la constante de temps. L’expérience QUBIC nécessite une NEP
de 10−17W.Hz1/2 5 à 150 MHz.
Le premier module de QUBIC à 150 GHz contiendra un plan focal de 1024 bolomètres
de 3 mm de taille chacun. Par rapport au restant du cryostat à la température de 4 K
maintenue par un pulse tube, le plan focal et la chaine de lecture seront à une température
de 100 mK permis par le couplage d’un réfrigérateur à dilution avec un tube à gaz pulsé.
3.3.2.3 Les observables
Les mesures de l’instrument QUBIC sont les images synthétiques : l’image du ciel,
soit les paramètres de Stokes, convoluée par le lobe synthétique de l’instrument pour
chaque détecteur. Le lobe synthétique est plus structuré que le lobe classique gaussien
d’un imageur : il est déﬁni par la conﬁguration de la matrice de cornets primaires donc
par un nombre ﬁni de lignes de base. La forme de ce lobe qui apparait comme un
désavantage est compensée par la maîtrise de chaque mode du ciel séparément. Nous
pouvons comparer les cornets de l’instrument QUBIC à des ﬁltres des modes de Fourier.
L’image obtenue sur chaque plan focal est alors l’image du ciel contenant les modes de
Fourier ﬁltrés par les lignes de base de la matrice de cornets primaires, à la diﬀérence
d’un imageur où l’image obtenue sur le plan focal est l’image du ciel contenant tous les
modes de Fourier. Grâce à la méthode de calibration, la self-calibration, expliquée dans
le chapitre 5, il est aussi possible d’intercalibrer tous les modes indépendamment.
Les images synthétiques peuvent être écrites, de façon équivalente, comme une combi-
naison linéaire des visibilités, observables standards en radio-interférométrie. Ainsi, deux
alternatives peuvent être étudiées pour traiter les données obtenues avec l’instrument.
La première est d’utiliser l’instrument comme un imageur synthétique et donc de réali-
ser des cartes du ciel observé à travers le lobe synthétique. La seconde approche est que
l’analyse de données de l’instrument est très proche de celle d’un interféromètre hétéro-
dyne, il est donc possible d’inverser un système d’équations et d’obtenir les mesures des
visibilités.
Le lobe synthétique
La puissance collectée par un bolomètre à la position dˆq, par rapport au centre optique,
est
Sdˆq(t) = S
I
q (dˆq) + ǫ
ηcos(4πωt)SQq (dˆq) + ǫ
ηsin(4πwt)SUq (dˆq) (3.3.8)
avec ǫx = 1 pour la polarisation x, ǫy = −1 pour la polarisation y, SXq (dˆ) les images
synthétiques des paramètres de Stokes X = {I,Q, U} projetées sur le plan focal.
L’instrument peut être utilisé comme un imageur synthétique et échantillonner le ciel.
Pour chaque paramètre de Stokes, l’image synthétique pour un détecteur à la position
dˆq, lorsque le télescope pointe dans la direction nˆ, peut être exprimée directement à
partir du ciel observé :
4. Une explication détaillée du bruit de photons et des diﬀérents composantes du bruit est donnée en
annexe.
5. Cette valeur de la NEP est la valeur nécessaire pour une expérience au sol dans le but d’étudier le
rayonnement de fond cosmologique.
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SX(dˆq) =
ˆ
X(nˆ)Bps (nˆ)dnˆ (3.3.9)
avec Bps (~n) le lobe synthétique déﬁni par
Bps (nˆ) = Bprim(nˆ)
ˆ ˆ
Bsec(dˆq)|
∑
i
exp
[
i2π
~xi
λ
(
dˆq
Df
− nˆ)
]
|2J(ν)Θ(dˆ− dˆq)dνddˆ.
(3.3.10)
Df est la longueur focale du combinateur, Bprim(nˆ) le lobe primaire et Bsec(dˆq) le lobe
secondaire des cornets secondaires situés à la position dˆq sur le plan focal, ~xi le vecteur
de position de chaque cornet et, nˆ le vecteur de pointage de l’instrument. Les intégra-
tions sont eﬀectuées sur la largeur de bande et sur la surface des bolomètres. Les lobes
primaires et secondaires sont supposés gaussiens et identiques.
Le lobe, dans le cas d’une matrice carrée de cornets primaires, peut s’écrire sous la
forme du produit d’une gaussienne par une fonction sinc. Dans le cas monochromatique
et dans la limite d’un détecteur ponctuel, l’Eq.3.3.10 devient
Bps (nˆ) = Bprim(nˆ)Bsec(dˆq)×
sin2[Pπ∆xλ (
dxp
Df
− nx)]sin2[Pπ∆xλ (dypDf − ny)]
sin2[Pπ(
dxp
Df
− nx)]sin2[Pπ(dypDf − ny)]
(3.3.11)
où P représente le nombre de cornets sur un côté de la matrice, ∆x la distance entre
deux cornets voisins, les indices x et y montrent les projections le long des axes respec-
tivement dans le référentiel du plan focal.
Les ﬁgures 3.3.9 représentent une projection gnomonique Healpix [78] du lobe syn-
thétique avec un instrument monochromatique et un détecteur ponctuel à gauche et 3
mm de taille de détecteur et 25% de largeur de bande à droite. Les deux cartes du lobe
synthétique sont obtenues avec une matrice de 400 cornets primaires, avec 14 degrés
FWHM à une fréquence de 150 GHz.
Figure 3.3.9: Cartes de projection gnomonique Healpix du lobe synthétique de l’instru-
ment QUBIC.
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Fonction fenêtre et spectre de puissance
Il est possible de relier directement les images synthétiques au spectre de puissance
du rayonnement de fond diﬀus cosmologique.
Nous allons nous intéresser qu’au terme d’intensité. Lorsque le télescope pointe dans la
direction nˆp sur la sphère céleste pour un détecteur à la position dˆq, on peut développer
l’intensité I(nˆ) sur la base des harmoniques sphériques et introduire le développement
multipolaire du lobe synthétique
I(nˆ) =
∑
lm
almY
∗
lm(nˆ) (3.3.12)
Bps (nˆ, nˆp, dˆq) =
∑
lm
βlm(nˆp, dˆq)Ylm(nˆ). (3.3.13)
Les harmoniques sphériques sont orthogonales suivant le produit scalaire
ˆ
dnˆY¯l′m′(nˆ)Ylm(nˆ) = δll′δmm′ . (3.3.14)
En utilisant la relation d’orthogonalité précédente et B¯ps (nˆ, nˆp, dˆq) = B
p
s (nˆ, nˆp, dˆq) car
Bps (nˆ, nˆp, dˆq) ∈ R, nous réécrivons l’expression de l’image synthétique sous la forme
SI(nˆp, dˆq) =
∑
lm
β¯lm(nˆp, dˆq)alm. (3.3.15)
Avec diﬀérents pointages et diﬀérentes orientations, l’instrument mesure une série
d’images synthétiques SIp(nˆp, θi, dˆq).
Nous pouvons exprimer la matrice de covariance de l’image synthétique du paramètre
de Stokes d’intensité comme une combinaison linéaire du spectre de puissance, selon
diﬀérentes orientations et directions dans le ciel
< SIp(nˆp, θi, dˆq)S
I∗
p′ (nˆl, θj , dˆr) >=
〈∑
lm
∑
l′m′
alma
∗
l′m′βlm(nˆp, θi, dˆq)β
∗
l′m′(nˆl, θj , dˆr)
〉
.
(3.3.16)
Le principe d’isotropie implique
〈alma∗l′m′〉 = Clδll′δmm′ , (3.3.17)
ce qui induit,
< SIp(nˆp, θi, dˆq)S
I∗
p′ (nˆl, θj , dˆr) >=
∑
l
Cl
∑
m
βlm(nˆp, θi, dˆq)β
∗
l′m′(nˆl, θj , dˆr)
=
∑
l
ClWl(nˆp, nˆl, θi, θj , dˆq, dˆr).
où nous avons introduit la fonction fenêtre Wl déﬁnie comme
Wl(nˆp, nˆl, θi, θj , dˆq, dˆr) =
∑
m
β(nˆp, θi, dˆq)β
∗
l′m′(nˆl, θj , dˆr). (3.3.18)
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Les fonctions fenêtres polarisées peuvent être obtenues similairement.
La fonction fenêtre Wl donne la sensibilité de l’instrument aux diﬀérents multipôles,
autrement dit, elle représente la quantité de signal reçue par les bolomètres pour chaque
multipôle ou le poids exact de la réponse de l’instrument dans le plan uv. La forme
complexe de la fonction fenêtre est déterminée par la structure bien déﬁnie du lobe syn-
thétique. Dans le cas de l’instrument QUBIC, tous les modes ne sont pas échantillonnés
et la forme de la fonction fenêtre résulte de la somme du nombre ﬁni de lignes de base.
La longueur de la ligne de base détermine une fréquence spatiale, soit un mode de
Fourier de l’image du ciel. La limite dans l’espace des multipôles est donc donnée par la
distance entre les cornets. Chaque ligne de base contribue sur le plan focal à une frange
d’interférence. La résolution angulaire est déterminée par la longueur de la ligne de base
et déﬁnit une échelle angulaire sur le ciel.
Dans l’approximation du ciel plat, la longueur B d’une ligne de base, de résolution
angulaire θ = λB est reliée à la fréquence spatiale par
l =
2π
θ
=
2πB
λ
= 2π |~u| . (3.3.19)
Par ailleurs, la largeur de bande et la taille des détecteurs diminuent la puissance et
lissent la fonction fenêtre dans l’espace des multipôles. La résolution angulaire minimale
accessible par l’instrument dépend de la séparation entre deux cornets adjacents. Pour la
conﬁguration de la matrice de cornets primaires et dans le cas d’un champ de vue unique,
d’après l’Eq.3.3.19, le multipôle minimal accessible est environ 36 et maximale environ
867 dans le cas où nous ne tenons pas compte de l’eﬀet de la largeur de bande. Le nombre
de grandes lignes de base étant faible et donc la sensibilité à ces multipôles petite, la
valeur maximale accessible des multipôles est d’environ 200. La partie diagonale de la
fonction fenêtre de l’instrument QUBIC est représentée par la Fig.3.3.11 pour diﬀérents
cas : un détecteur ponctuel et sans largeur de bande (en bleu), un détecteur de 3 mm et
sans largeur de bande (en vert) et un détecteur de 3 mm avec 25% de largeur de bande
(en rouge). Nous remarquons la perte de puissance aux petites échelles due à l’eﬀet de
la largeur de bande dégradant les franges d’interférence à ces échelles. Cet eﬀet sera
expliqué par la suite.
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Figure 3.3.10: Conﬁguration de la matrice des 400 cornets primaires à gauche. Couver-
ture du plan uv à droite.
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Figure 3.3.11: Partie diagonale de la fonction fenêtre de l’instrument QUBIC avec 400
cornets primaires pour un détecteur central pour trois conﬁgurations
instrumentales diﬀérentes.
3.3.3 Balayage du ciel et réalisation des cartes (map-making)
L’instrument peut être utilisé comme un imageur synthétique et parcourir le ciel
comme un imageur. Ce balayage du ciel ajoute une modulation supplémentaire à celle
de la rotation de la lame demi-onde rotative. Cette modulation de la polarisation ne
module pas la puissance totale du signal (pas l’intensité). Ainsi, balayer le ciel est la
seule technique permettant de mesurer le paramètre de Stokes d’intensité en plus des
paramètres Q et U .
Des signaux non polarisés provenant de réﬂexions multiples sur les diﬀérentes com-
posantes optiques du cryostat peuvent être polarisés par la grille polarisante, modulés
et réﬂéchis par la lame demi-onde rotative. Ces signaux entrainent une perturbation du
signal à une fréquence de 4 fois la fréquence de modulation de la lame demi-onde rotative
où la polarisation est modulée. Le balayage d’une partie du ciel permet de déplacer la
fréquence de modulation et ainsi de soustraire ces rayonnements environnants.
La stratégie de balayage du ciel est de parcourir une partie du ciel en azimut sur un
intervalle de 10 degrés en variant l’élévation de 45 à 65 degrés après plusieurs balayages
du ciel aﬁn d’obtenir un cercle sur le ciel comme champ de vue central. Le lobe primaire
de l’instrument est 14 degrés FWHM, le balayage en azimuth ne doit pas être donc trop
large pour éviter la contamination galactique. Un déplacement de 10 degrés représente
environ la distance entre le pic central et les pics secondaires du lobe synthétique de
l’instrument (d’environ 8.5 degrés). La vitesse de balayage doit être suﬃsamment rapide
pour moduler l’intensité du signal du ciel par rapport au bruit en 1/f et est contrainte
par la stabilité en temps des détecteurs (période de 10s). De ces critères, nous déduisons
une vitesse de balayage d’environ 2 degrés par seconde.
En utilisant l’instrument QUBIC comme un imageur synthétique, les cartes du ciel
peuvent être obtenues avec une technique similaire à celle d’un imageur classique mais en
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tenant compte des réplications du lobe synthétique. Ces réplications du lobe synthétique
signiﬁent que pour une observation temporelle, il faut prendre en compte plusieurs pixels
de la carte. Des simulations sont en cours. Les spectres de puissance pourront être
estimés, selon la stratégie de balayage du ciel établie, par une approche classique de
maximisation de vraisemblance (MADCAP [32]) ou par une technique de pseudo-Cl.
3.3.4 Sensibilité de l’instrument QUBIC
Dans le but de rendre la sensibilité d’un interféromètre bolométrique compétitive avec
celle d’un imageur, il faut optimiser la redondance de la matrice de cornets primaires ce
qui détermine sa conﬁguration et comprendre l’eﬀet de la largeur de bande, problème
majeur en interférométrie.
3.3.4.1 Sommation cohérente des lignes de base
La redondance de la matrice de cornets primaires est déterminante dans le but d’opti-
miser la sensibilité de l’instrument avec la sommation cohérente des lignes de base. Cette
technique consiste à ce que toutes les lignes de base équivalentes donnent des franges
d’interférence identiques sur un point du plan focal c’est à dire que les diﬀérence de phase
induites sur le plan focal doivent être égales aﬁn de maximiser le rapport signal-sur-bruit
des images synthétiques. Nous allons exprimer la matrice de covariance de ces mesures.
Le bruit provenant d’un cornet illuminant un bolomètre avec la puissance P0 durant
un intervalle de temps Nt est donné par la puissance de bruit NEPγ,0 = 2hνP0 +
2P 20
hν .
Dans le cas de Nh cornets illuminant Nb bolomètres avec Nb ≥ 2Nh, la puissance totale
sur un bolomètre est donnée par
P =
Nh
Nb
P0.
Le bruit sur un bolomètre est donné par NEPγ = 2hν
Nh
Nb
P0+(
Nh
Nb
)2
2P 20
hν 6
Nh
Nb
NEPγ,0.
Dans le cas d’une sommation cohérente des lignes de base équivalentes, il a été montré
[43] que la matrice de covariance des visibilités est donnée par
N =
NhNEPγ,0
NbNt
1
N2eq(β)
(3.3.20)
où Neq(β) est le nombre de lignes de base par classe β de lignes de base équivalentes.
Dans le cas d’une sommation incohérente des lignes de base, la matrice de covariance
des visibilités s’écrit
N =
NhNEPγ,0
NbNt
1
Neq(β)
. (3.3.21)
Des Eq.3.3.20, 3.3.21, nous pouvons observer que dans le cas d’une sommation co-
hérente des lignes de base, la sensibilité de l’instrument est augmentée d’un facteur
〈Neq(β)〉.
Dans le cas d’une sommation cohérente des lignes de base, un interféromètre bo-
lométrique a la sensibilité d’un interféromètre hétérodyne avec le bruit NEPγ,0 d’un
bolomètre. Ce bruit est nettement plus faible que le bruit induit par les ampliﬁcateurs
HEMTs d’un interféromètre hétérodyne. Un interféromètre bolométrique peut atteindre
la même sensibilité qu’un imageur contenant Nb bolomètres si le nombre de cornets
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Nh est égale au nombre de bolomètres Nb. Une comparaison entre les sensibilités d’un
interféromètre hétérodyne, bolomètrique et celle d’un imageur est réalisée dans [85].
3.3.4.2 Impact de la largeur de bande
La largeur de bande en détection des bolomètres de l’instrument QUBIC doit être
suﬃsamment large pour que la sensibilité de l’instrument soit compétitive avec celle
d’un imageur : permettant un plus grand nombre de photons collectés 6. La sensibilité de
l’instrument augmente comme la racine carrée de la largeur de bande. Cependant, ce gain
en sensibilité va être contrebalancé par une perte en sensibilité induite par la dégradation
des franges d’interférence pour les grandes lignes de base. Pour diﬀérentes fréquences,
les franges d’interférence ont des fréquences spatiales diﬀérentes ce qui entraine une
interférence destructive dans le cas d’une largeur de bande trop importante. Cet eﬀet
est appelé le lissage par largeur de bande et limite la sensibilité aux petites échelles. Il
est étudié dans [42].
Le facteur κ1 donne une estimation de l’importance de l’eﬀet par largeur de bande, il
a pour expression
κ1(l) =
√
1 + (∆ν/ν)2l2
σ2l
(3.3.22)
où σ2l est la résolution de l’instrument dans l’espace des multipôles.
Dans le cas monochromatique, le facteur κ1 vaut 1. Si κ1>1, l’eﬀet de largeur de bande
correspond à une dégradation de la résolution dans l’espace de Fourier ce qui correspond,
dans l’espace réel, à un lobe de l’instrument réduit. L’angle solide de l’instrument devient
ΩBW =
Ω
κ1
. (3.3.23)
La fraction du ciel observée est donc diminuée d’un facteur fsky=
ΩBW
4π . L’impact sur le
spectre de puissance correspond à une perte en signal-sur-bruit d’un facteur κ1. D’après
[42], cet eﬀet induit une perte de sensibilité globale d’un facteur 2 et ne constitue donc
pas un problème majeur pour l’instrument QUBIC.
3.3.4.3 Sensibilité
Le but de QUBIC est de contraindre la polarisation des modes B du fond diﬀus
cosmologique à une valeur du rapport tenseur sur scalaire de 0.01 avec 95% de niveau
de conﬁance avec un an de données et l’instrument complet et à 0.05 à 95% de niveau
de conﬁance avec le premier module de QUBIC.
La sensibilité de l’instrument QUBIC, soit celle d’un interféromètre bolométrique en
général, est décrite dans [85]. Elle est donnée par la relation suivante
∆Cl =
√
2κ1(l)
(2l + 1)fsky∆l
(Cl +
2ηBINhNET
2Ω
N2eq(l)t
κ1(l)w
−1
pix(l)ε
−1) (3.3.24)
où t correspond au temps d’intégration, Ω = 2πσ2 est l’angle solide de l’instrument,
fsky =
Ω
4π la fraction du ciel observée par l’instrument, Nh le nombre de cornets, Neq(l)
6. Traditionnellement, la largeur de bande d’un imageur vaut 30%. Tandis que celle d’un interféro-
mètre est de 10%.
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le nombre de lignes de base équivalentes par multipôle, la puissance de bruit NET the
noise equivalent temperature des détecteurs, ηBI le facteur d’apodisation du champ de
vue qui est égale à 2 dans le cas d’un lobe gaussien, ε l’eﬃcacité optique, wpix(l) la perte
en rapport signal sur bruit due à l’intégration sur la surface des détecteurs.
La ﬁgure 3.3.12 représente la valeur du rapport signal sur bruit en fonction du rapport
tenseur sur scalaire pour des intervalles de △l = 15, un an de données et une valeur de
la NET de 200µ.K1/2. La courbe verte représente le résultat avec une matrice de 40
cornets primaire, la courbe rouge avec le premier module de QUBIC et la courbe bleue
avec l’instrument QUBIC complet : 6 modules de 400 cornets primaires.
QUBIC: !l= 15 - 1.0 years - NET = 200µK.Hz
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Figure 3.3.12: Rapport signal sur bruit de l’instrument QUBIC pour un an d’intégra-
tion.
3.3.5 Calibration
Les bolomètres devront être calibrés avant l’installation sur le site du Dôme C. Mais
aussi pendant l’observation, une source de calibration (type corps-noir), située derrière
les cornets secondaires, permettra de corriger des variations en temps de la réponse de
chaque détecteur et de lever la dégénérescence de la calibration des lobes secondaires
et des bolomètres. Placer cette source de calibration à la sortie des cornets secondaires
permet d’obtenir une illumination uniforme sur le plan focal. Le signal mesuré sera utilisé
pour corriger ces variations.
Une calibration complémentaire sera eﬀectuée pour le contrôle des eﬀets systématiques
à l’aide d’une source externe polarisée. Cette source devra être placée de préférence dans
le champ lointain de l’instrument dans le but d’obtenir un front d’onde plat et une uni-
formité sur le module en entrée. Dans le cas contraire, les lignes de base équivalentes
observeront un signal en phase et en amplitude diﬀérent. Les franges d’interférence ré-
sultantes imagées sur le plan focal seront alors diﬀérentes pour des lignes de base équi-
valentes. La source de calibration peut être une source artiﬁcielle de corps-noir large
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bande dans le cas où la température d’antenne sera suﬃsante pour eﬀectuer la calibra-
tion. Des sources plus puissantes mono-chromatiques comme une diode Gunn (tunable)
ou une lampe à mercure couplées avec une grille polarisante sont aussi envisagées. Une
technique de calibration spéciﬁque à QUBIC a été développée au sein de la collabora-
tion : la self-calibration, dont j’ai réalisé l’algorithme. Cette méthode de calibration sera
développée plus précisément dans le chapitre 5 de cette thèse. Cette méthode s’inspire
des méthodes de calibration d’un interféromètre où le terme de phase peut être aﬀecté
par les eﬀets instrumentaux et atmosphériques.
3.3.6 Conclusion
Dans cette section, nous avons introduit les caractéristiques de l’interférométrie bo-
lométrique et nous avons donné les spéciﬁcités de l’instrument QUBIC. Il constitue le
premier interféromètre bolométrique et une des seules collaborations européennes avec
l’expérience QUIJOTE en cours de fabrication pour la détection des modes B de pola-
risation du rayonnement de fond cosmologique. Le concept de l’interférométrie bolomé-
trique en tant qu’imageur synthétique est le fruit d’une longue compréhension dont nous
pouvons suivre les étapes dans la thèse de Romain Charlassier [41]. Il reste maintenant
d’un point de vue de l’analyse de données à optimiser la cartographie et l’estimation des
spectres de puissance dans le cadre de l’interférométrie bolométrique. Par la forme du
lobe complètement diﬀérente de celle d’un imageur, l’analyse de données apparaît comme
un déﬁ, mais les simulations développées aujourd’hui par Jean-Christophe Hamilton et
Pierre Chanial sont prometteuses.
Nous avons énuméré un certain nombre d’avantages présentés par l’instrument QUBIC
dans ce chapitre : balayage du ciel, grande largeur de bande ... . Le concept novateur
de l’interféromètre bolométrique diﬀère de l’interférométrie classique dans le sens où le
but premier n’est pas d’atteindre une bonne résolution angulaire mais d’obtenir une
bonne sensibilité avec le développement de grandes matrices de bolomètres et un bon
contrôle des eﬀets systématiques par la procédure de self-calibration. La réunion de ces
deux critères sera cruciale pour la détection des modes B de polarisation, laquelle selon
l’amplitude attendue des modes B, représente un vrai déﬁ technologique. L’obtention
d’un futur ﬁnancement permettra l’installation du premier module de QUBIC début 2015
au Dôme C, après une phase de tests. Suite à ce premier module, deux autres modules
à deux autres fréquences d’observation classiques du rayonnement de fond cosmologique
90 et 220 GHz seront installés. Ces deux autres modules seront nécessaires pour la
séparation des avants-plans.
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Chapitre 4
Optimisation du combineur optique de
l’instrument QUBIC
Les expériences dédiées à la caractérisation du rayonnement de fond cosmologique
utilisent deux types de télescope : les systèmes optiques réﬂecteurs et les systèmes ré-
fracteurs. Un système optique de type réfracteur présente le désavantage de ne pas
permettre une étude analytique et numérique des propriétés de polarisation du champ
électrique à travers ce système. Des simulations de ces systèmes optiques devront être
développées en prenant en compte leur propriétés physiques : absorption, réﬂexion in-
terne, eﬀets de polarisation à la réﬂexion, ... . Au contraire, pour un système réﬂecteur,
il existe un certain nombre d’outils optiques, qui permettent de modéliser la réponse en
polarisation du télescope. Une considération pratique limite aussi l’utilisation des len-
tilles : leur poids. Une lentille d’1 m de diamètre, constituée de polyéthylène, matériau
utilisé dans le domaine millimétrique pour sa faible absorption, pèse environ 100 kg. Le
miroir primaire du télescope réﬂecteur du satellite WMAP [142] de 1.4 m de diamètre
pèse 5 kg. Un autre avantage d’un système réﬂecteur est son achromaticité.
Certains instruments (ACT [112], SPT [174], EBEX [139]) combinent ces deux sys-
tèmes optiques, ils utilisent un système réﬂecteur (miroirs primaire et secondaire), suivi
d’une optique réfractive pour corriger les aberrations et produire un plan focal centré.
Le combineur optique de l’instrument QUBIC est un système optique réﬂecteur hors-
axe de type Gregorian, sans occultation centrale et de courte distance focale 300 mm,
constitué d’un miroir primaire parabolique et d’un miroir secondaire ellipsoïdal, de dia-
mètre d’ouverture de 600 mm. Il doit être suﬃsamment compact pour entrer dans un
cryostat d’1 m3. Le concept du combineur optique de l’instrument QUBIC est réalisé par
l’équipe de NUI Maynooth en Irlande, qui eﬀectue des simulations optiques de diﬀérentes
conﬁgurations de combineur optique à l’aide des logiciels optiques GRASP, Zeemax et
MODAL. Cette étude permet de déterminer le système optique avec les performances
les plus optimales.
Le rôle du combineur de faisceaux de l’instrument QUBIC est de transférer les champs
émis par les cornets secondaires sur le plan focal où les franges d’interférence sont ima-
gées. Ce système optique doit permettre aux rayons émis des cornets secondaires avec
un certain angle, d’être localisés en un seul point du plan focal. L’image obtenue sur le
plan focal résulte de la sommation cohérente des lignes de base équivalentes, qui pro-
duisent les mêmes franges d’interférence dans le cas idéal (même période de phase et
même orientation sur le plan focal). Cependant, pour un système optique non idéal, les
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aberrations optiques dégradent les franges d’interférence obtenues des combinaisons des
paires de cornets. Les franges d’interférence produites par des lignes de base équivalentes
présentent alors des petites diﬀérences. Celles-ci ont pour conséquence de réduire le si-
gnal sur bruit des images synthétiques mesurées, et par conséquent, la sensibilité globale
de l’instrument [44].
Dans ce chapitre, nous présenterons les spéciﬁcités du combineur optique de l’instru-
ment QUBIC. Nous décrirons la procédure eﬀectuée pour étudier diﬀérentes conﬁgura-
tions du combineur optique en comparaison avec un combineur idéal. Nous expliciterons,
ensuite, l’étude des tolérances optiques eﬀectuée pour optimiser le système optique choisi
en adéquation avec les critères ﬁxés sur le système optique.
4.1 Descriptions générales
Il existe diﬀérentes conﬁgurations de télescope pour un instrument dédié à la détec-
tion des modes B de polarisation du fond diﬀus cosmologique. Une expérience peut
observer directement le ciel avec des cornets corrugués, un télescope réﬂecteur de 2 m
d’ouverture, un interféromètre ou un système optique plus petit réﬂecteur ou réfrac-
teur. Chaque conﬁguration optique est optimisée dans le but d’un objectif scientiﬁque
et technologique précis. Les expériences satellites COBE [30], WMAP [142] et Planck
[191] ont permis d’évaluer les technologies des cornets corrugués et des grands systèmes
optiques réﬂecteurs composites. Les expériences QUAD [163] et COMPASS [70] ont per-
mis d’étudier les performances des systèmes optiques réﬂecteurs sur-axe. Le télescope
de ces deux expériences est constitué d’un miroir secondaire placé sur un cône, situé en
face du miroir primaire. L’expérience QUAD a permis de montrer pour la première fois
l’anticorrélation entre les pics et les creux des spectres de puissance du rayonnement de
fond cosmologique Cl,TT et Cl,EE . Cependant, cette expérience a présenté des problèmes
optiques comme la diﬀusion par le cône supportant le miroir secondaire, qui a induit
des lobes secondaires. L’expérience BICEP [190] a permis de tester pour la première
fois un système optique réfracteur, revêtu d’une couche anti-réﬂéchissante, couplé à des
cornets corrugués. La ﬁgure 4.1.1 représente le télescope optique réfracteur utilisé par
l’expérience BICEP [190]. L’instrument a une résolution de 0.6° à 150 GHz et possède un
plan focal centré. Cette conﬁguration optique a été reprise par l’instrument Keck [137]
et le ballon SPIDER [130]. La ﬁgure de gauche montre un système réﬂecteur hors-axe
de type Gregorian utilisé par l’expérience MAXIMA [165], constitué de trois miroirs.
Un télescope à deux réﬂecteurs est composé d’un réﬂecteur principal de forme pa-
rabolique et d’un réﬂecteur auxiliaire plus petit, de forme ellipsoïdal ou hyperbolique.
Il existe deux types de système optique réﬂecteur : hors-axe et sur-axe. Les systèmes
optiques réﬂecteurs hors-axe permettent d’obtenir un grand diamètre d’ouverture (>60
cm), ainsi qu’un télescope compact. Ces systèmes optiques ont l’avantage d’avoir une
ouverture non obstruée, ce qui permet d’avoir un niveau de lobes secondaires relative-
ment bas. Cependant, ces systèmes violent la symétrie circulaire, et cette violation peut
entrainer des eﬀets de polarisation. Des simulations optiques détaillées de ce type de
télescope sont alors nécessaires.
Un système optique sur-axe est constitué de deux miroirs centrés autour de l’axe
optique. Cette conﬁguration permet de minimiser les polarisations instrumentales et les
aberrations, mais provoque un élargissement du lobe de diﬀraction.
Dans le cas d’une conﬁguration hors-axe, les positions des miroirs primaires et se-
130
4.1 Descriptions générales
condaires doivent être optimisées, aﬁn d’obtenir des caractéristiques semblables à une
conﬁguration sur-axe, sans l’occultation centrale du miroir secondaire, présente dans
la conﬁguration optique sur-axe. Cette conﬁguration permet de minimiser la lumière
parasite produite par diﬀraction.
Les systèmes optiques composés de deux miroirs peuvent être de deux types : Casse-
grain (un miroir primaire parabolique et un miroir secondaire hyperbolique) et Gregorian
(un miroir primaire parabolique et un miroir secondaire ellipsoïdal). La ﬁgure 4.1.2 re-
présente la conﬁguration optique de type Gregorian à gauche et de type Cassegrain à
droite. Dans un télescope de type Cassegrain, la source focale est placée au foyer à une
distance suﬃsante du second réﬂecteur pour que celui-ci soit en champ lointain. Un sys-
tème Cassegrain présente l’avantage que pour une ouverture de taille ﬁxée, le système
est plus compact qu’un système Gregorian, ce qui permet d’avoir une taille de cryostat
inférieure. De plus, la conﬁguration de type Cassegrain est caractérisée par une grande
distance focale, ce qui permet de limiter les aberrations de phase. Dans un système de
type Gregorian, la localisation du point intermédiaire où les rayons sont centrés est plus
pratique pour placer un baﬄage dans lequel est placé le miroir secondaire et le plan
focal, comme représenté sur la ﬁgure 4.1.2 par le schéma de gauche du télescope de type
Gregorian de l’expérience MAXIMA [165]. Cette enceinte thermique permet une réduc-
tion du rayonnement parasite sur le plan focal. Dans ce système optique, l’opposition de
courbure entre les deux miroirs permet de réduire le niveau de polarisation croisée par
rapport à un système de type Cassegrain.
Le système de type Gregorian est le système optique le plus utilisé dans les expé-
riences dédiées à la caractérisation du rayonnement de fond cosmologique : ACME [126],
ACT [112], ARCHEOPS [25], BOOMERanG [56], CAPMAP [18], MAXIMA [187], SPT
[174] et VIPER [151]. Une liste non exhaustive des expériences actuelles pour l’étude de
polarisation du fond diﬀus cosmologique avec leur conﬁguration optique est donnée par
le tableau 4.1.
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Figure 4.1.1: Système optique réfracteur de l’expérience BICEP [190], maintenu à une
température de 4 K. La fenêtre d’ouverture de cette conﬁguration optique
est à droite du système (source [86]).
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Figure 4.1.2: Systèmes optiques hors-axe et sur-axe. La ﬁgure de gauche représente le
système hors-axe Gregorian de l’expérience ballon MAXIMA [187]. Les
miroirs contenus dans l’enceinte cryogénique sont à une température de 4
K. Le schéma de droite est un système réﬂecteur Cassegrain de l’instru-
ment au sol QUAD [163], à une température de 4 K.
Expériences Fréquences d’observation Systèmes optiques
Au sol
QUAD [163] 100 et 150 GHz Réflecteur sur-axe de 2.6 m de type Cassegrain
BICEP [190] 100 et 150 GHz Réfracteur
QUIET [49] 40 et 90 GHz Réflecteur de type Crossed-Dragone
ABS [67] 150 GHz Réflecteur d’1 m de type Crossed-Dragone
BICEP 2 [6] 100 et 150 GHz Réfracteur
POLARBEAR [106] 150 et 220 GHz Réflecteur hors-axe de type Gregorian
ACTpol [133] 150, 220 et 275 GHz Réflecteur hors-axe de type Gregorian
SPTpol [125] 90, 150 et 220 GHz Réflecteur hors-axe de type Gregorian
Polar-I [105] 150 GHz Réflecteur de type Crossed-Dragone
Ballons
EBEX [139] 150, 250 et 410 GHz Réflecteur hors-axe de type Gregorian
SPIDER [130] 40, 90, 145 et 220 GHz Réfracteur
Satellites
WMAP [142] 22-95 GHz Réflecteur hors-axe de 1.4 m de type Gregorian
Planck [191] 30-680 GHz Réflecteur hors-axe de 1.5 m de type Gregorian
Table 4.1: Liste des expériences pour l’étude de la polarisation du fond diﬀus cosmolo-
gique.
Les premières sources d’aberration dans les deux conﬁgurations optiques de type Gre-
gorian et de type Cassegrain sont l’astigmatisme, l’aberration de coma et la distorsion
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d’amplitude. La ﬁgure 4.1.3 à gauche montre l’impact sur le front d’onde du faisceau
gaussien de l’aberration Coma comparé au cas sans aberration de la ﬁgure de droite. Il
a été montré qu’un système optique Cassegrain est moins impacté par les aberrations
et par la polarisation croisée qu’un système Gregorian. Cette conﬁguration est proche
d’un système centré avec deux réﬂecteurs, le plan objet et le plan focal étant perpendi-
culaires. Mais par cette géométrie, il est impossible de concevoir un tel télescope pour
un instrument avec une matrice de 400 cornets et une courte distance focale. La distance
focale minimale pour cette conﬁguration optique est 800 mm.
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Figure 4.1.3: La ﬁgure de gauche montre la dégradation du front d’onde induite par
l’impact de l’aberration de coma. La ﬁgure de droite montre la ﬁgure
obtenue sans aberration.
Il existe diﬀérents sous types de télescopes Gregorian. Le plus simple est constitué
d’un miroir primaire parabolique et d’un miroir secondaire ellipsoïdal, où les axes de
symétrie des deux miroirs sont colinéaires. Une amélioration de ce concept est apportée
par l’aplanétisme : la section conique du miroir primaire est légèrement déviée d’une
parabole, le miroir primaire est alors légèrement elliptique et le miroir secondaire ellip-
soïdal par rapport à un système de type Gregorian classique. Une méthode alternative
pour améliorer ce système optique est de permettre l’inclinaison des axes de symétrie
du miroir primaire et du miroir secondaire l’un par rapport à l’autre, selon la condition
dite de Mizugutchi-Dragone [63, 128, 62]. Cette condition permet d’optimiser la qua-
lité image et de réduire la polarisation instrumentale. Pour un télescope qui satisfait la
condition de Mizugutchi-Dragone, l’astigmatisme est supprimé au premier ordre sur le
plan focal et la polarisation induite est nulle au centre du plan focal.
Selon la ﬁgure 4.1.4, cette condition est donnée par les relations
tan(α) =M. tan(β), (4.1.1)
tan(γ + β) =M2. tan(β). (4.1.2)
L’angle 2β est l’angle entre l’axe optique du miroir M1 et du miroir M2.
L’angle 2γ est l’angle entre le faisceau réﬂéchi par le miroir M1 passant par le centre
physique et l’axe optique de M1.
L’angle 2α est l’angle entre le faisceau réﬂéchi parM1 passant par son centre physique
et l’axe optique du miroir M2.
Le paramètre M dépend de l’excentricité e du miroir secondaire selon M = e+1e−1 .
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Figure 4.1.4: Schéma d’un télescope hors-axe.
Selon la condition dite de Mizugutchi-Dragone, si les orientations des miroirs sont
choisies correctement, les eﬀets des aberrations et de la polarisation croisée sont les
mêmes qu’un système sur-axe de diamètre et distance focale similaires. La déviation à
un système optique idéal, en terme des propriétés de polarisation, prend en compte la
polarisation instrumentale et la polarisation croisée. Le premier représente le degré à
partir duquel le système induit qu’une source non polarisée apparaisse polarisée. Le se-
cond est la rotation de l’angle de polarisation apparent d’une source polarisée observée.
L’amplitude de polarisation instrumentale dépend du degré de symétrie du système op-
tique. Les expériences, avec un système optique hors-axe de type Gregorian qui satisfait
la condition de Mizugutchi-Dragone, sont EBEX [139], WMAP [142] et Planck [191].
Un troisième miroir ou un élément réfracteur peut être ajouté pour permettre une
annulation des aberrations, produire un plan focal centré ou un diaphragme d’ouverture.
Une nouvelle conﬁguration optique composée de deux miroirs, permettant un large
champ de vue, a été inventée par Dragone. Ce système optique est connu sous le nom
de Crossed-Dragone. Il est utilisé par des expériences pour l’étude du fond diﬀus depuis
les années 2000. Ce système a un miroir primaire parabolique et un miroir secondaire
hyperbolique et il est donc semblable à un système optique de type Cassegrain. Il permet
d’annuler l’astigmatisme, les aberrations de coma et les aberrations sphériques, d’obtenir
un plan focal centré et une polarisation croisée faible. Ce système optique est envisagé
pour la future mission satellite EPIC [196]. Cette conﬁguration optique présente néan-
moins certains désavantages : les miroirs primaires et secondaires sont très proches des
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rayons entrants, ce qui induit des lobes parasites par diﬀraction sur les bords des mi-
roirs. Les expériences, qui possèdent ce système optique sont ABS [67] et QUIET [49].
Le télescope de l’expérience QUIET est représenté dans la ﬁgure 4.1.5.
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Figure 4.1.5: Système optique Crossed-Dragone de l’expérience QUIET [49]. La conﬁ-
guration de l’entrée du télescope permet d’intercepter les lobes parasites
qui sont inhérents dans ce système optique (source [86]).
4.2 Rôle du combineur optique de l’instrument QUBIC
Aﬁn de déterminer la conﬁguration optimale du télescope de l’instrument QUBIC,
l’étude de diﬀérentes conﬁgurations de télescope a convergé vers un système réﬂecteur
hors-axe de type Gregorian, de distance focale de 300 mm, composé d’un miroir primaire
parabolique et d’un miroir secondaire ellipsoïdal ; de diamètre d’ouverture de 600 mm.
Ce système optique satisfait la condition dite de Mizugutchi-Dragone. Une spéciﬁcité
importante du télescope est son émissivité : elle doit être aussi faible que possible, aﬁn de
minimiser le signal parasite collecté par les bolomètres. Le système optique doit être aussi
optimisé et conçu dans le but de minimiser le signal parasite induit par la diﬀraction, et
les aberrations optiques du système. La qualité image sur l’ensemble du plan focal doit
être la meilleure possible. Les performances du système optique doivent être optimales
à la température du cryostat car une variation de la température de l’environnement
peut modiﬁer la forme des miroirs. Ces performances peuvent être estimées par une
étude thermique du système. Le concept optique est réalisé et conçu à l’Université de
Maynooth, à l’Université Milan-Bicocca et au laboratoire APC. Le travail réalisé au
cours de cette thèse a consisté en collaboration avec l’équipe de Maynooth à déterminer
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une ﬁgure de mérite aﬁn d’estimer la performance du système optique étudié. L’équipe
de Maynooth eﬀectue les simulations du concept optique. Le travail eﬀectué au cours
de cette thèse a été de construire le lobe synthétique de l’instrument à partir de ces
simulations, de déterminer la fonction fenêtre à partir du lobe résultant et de comparer
la fonction fenêtre obtenue avec celle d’un système idéal aﬁn d’en déduire la perte en
sensibilité induite par les aberrations.
Dans cette section, nous allons expliquer le rôle du combineur optique dans le cadre
de l’instrument QUBIC et expliciter les contraintes instrumentales sur ce combineur.
4.2.1 Combineur quasi-optique de Fizeau de l’instrument QUBIC
Aﬁn de maximiser la sensibilité de l’instrument, la sommation des lignes de base équi-
valentes doit être cohérente. Cette sommation cohérente des lignes de base signiﬁe que
les faisceaux provenant des lignes de base équivalentes doivent être sommés de façon
cohérente et doivent être donc en phase. Elle peut être réalisée par un combineur op-
tique : en guides d’ondes par une matrice de Butler ou optiquement par un combineur
de faisceaux : un combiner de Fizeau. L’option retenue pour l’instrument QUBIC est le
combineur quasi-optique de Fizeau. Il permet que chaque faisceau réémis par les cornets
secondaires avec un angle donné, soit focalisé sur un point du plan focal. Ce combineur
permet de superposer les lobes de tous les cornets secondaires sur le plan focal où les
franges d’interférence sont imagées. Chaque bolomètre collecte ainsi le module au carré
du signal résultant de la combinaison des faisceaux collectés par les cornets primaires et
réémis par les cornets secondaires.
Le déphasage géométrique ϕi, induit par les diﬀérences de chemin des faisceaux, est
donné par
ϕi(~d) = 2π
~xi.~d
λDf
. (4.2.1)
Le vecteur ~xi est la position du cornet secondaire, le vecteur ~d est la position des
bolomètres sur le plan focal, la longueur Df est la distance focale et λ la longueur
d’onde de l’instrument.
Dans la suite ce ce chapitre, nous allons considérer le cas d’un instrument monochro-
matique avec des détecteurs ponctuels.
Le signal d’un cornet i à la position ~xi, observant dans la direction du ciel nˆ, s’écrit
si =
ˆ
Ap(nˆ) ~Ei(nˆ) exp
[
2πi
~xi.nˆ
λ
]
dnˆ, (4.2.2)
où Ap(nˆ) est la fraction du signal transmise pour chaque direction nˆ et ~Ei(nˆ) le champ
électrique dans la direction nˆ tel que
~Ei(nˆ) =
(
Ex(nˆ)
Ey(nˆ)
)
, (4.2.3)
avec Ex et Ey les deux polarisations transverses orthogonales.
Chaque cornet a un lobe sur le ciel tel queBp(nˆ) = |Ap(nˆ)|2, qui représente la puissance
transmise dans la direction nˆ. Nous avons supposé, dans ce cas idéal, que les lobes des
cornets primaires et secondaires sont identiques.
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Le signal collecté au point ~d du plan focal, qui prend en compte le déphasage géomé-
trique induit par la diﬀérence de chemin optique du combineur optique, a pour expression
si(~d) =
ˆ
Ap(nˆ)As(~d) ~Ei(nˆ) exp
[
2πi
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]
dnˆ, (4.2.4)
avec As(~d) le lobe des cornets secondaires.
Un bolomètre collecte le module au carré de la somme des faisceaux collectés par les
cornets primaires et réémis par les cornets secondaires, avec un certain angle, moyenné
sur la constante de temps du détecteur. La puissance collectée par un bolomètre s’écrit
alors
P (~d) =
〈∣∣∣∣∣
ˆ
Ap(nˆ)As(~d) ~Ei(nˆ)
∑
i
exp
[
2πi
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]
dnˆ
∣∣∣∣∣
2〉
. (4.2.5)
Nous déﬁnissons S(~d, nˆ) tel que
S(~d, nˆ) = Ap(nˆ)As(~d) ~Ei(nˆ)
∑
i
exp
[
2πi
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]
, (4.2.6)
d’où
P (~d) =
〈∣∣∣∣ˆ S(~d, nˆ)dnˆ∣∣∣∣2
〉
=
ˆ 〈
S(~d, nˆ)S∗(~d, nˆ
′
)
〉
dnˆdnˆ
′
. (4.2.7)
Les signaux provenant de deux directions du ciel diﬀérentes sont incohérents, nous
pouvons alors simpliﬁer l’équation 4.2.7 par
〈
S(~d, nˆ)S∗(~d, nˆ
′
)
〉
=
〈∣∣∣∣ˆ S(~d, nˆ)∣∣∣∣2
〉
δ(nˆ− nˆ′). (4.2.8)
Nous n’avons pas pris en compte la modulation du champ électrique induite par la ro-
tation de la lame demi-onde. Elle permet de moduler les deux polarisations orthogonales
transverses du champ électrique ~E(nˆ), à une vitesse angulaire ω, à l’entrée du cryostat.
Par cette modulation, le champ électrique devient(
E
′
x(nˆ)
E
′
y(nˆ)
)
=
(
cos 2ωt sin 2ωt
sin 2ωt − cos 2ωt
)(
Ex(nˆ)
Ey(nˆ)
)
. (4.2.9)
Les composantes du champ électrique sont reliées aux paramètres de Stokes par
I(nˆ) =
〈
|Ex(nˆ)|2
〉
+
〈
|Ey(nˆ)|2
〉
,
Q(nˆ) =
〈
|Ex(nˆ)|2
〉
−
〈
|Ey(nˆ)|2
〉
,
U(nˆ) = 2Re
[〈
Ex(nˆ)E
∗
y(nˆ)
〉]
.
En terme de puissance et de paramètres de Stokes, nous pouvons alors écrire l’équation
4.2.9 sous la forme
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
[
E
′
x(nˆ)
]2[
E
′
y(nˆ)
]2
 = 1
2
(
1 cos 4ωt sin 4ωt
1 − cos 4ωt − sin 4ωt
) I(nˆ)Q(nˆ)
U(nˆ)
 . (4.2.10)
Dans le cas d’un instrument idéal, sans polarisation croisée, les puissances collectées
par un bolomètre sur chacun des plans focaux, après séparation par la grille polarisante
de la polarisation x et y, sont
Px(~d) =
〈
2A2s(
~d)
ˆ
A2p(nˆ)(I(nˆ) + cos(4ωt)Q(nˆ) + sin(4ωt)U(nˆ))
∑
i
cos
[
π
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]2
dnˆ
〉
,
(4.2.11)
Py(~d) =
〈
2A2s(
~d)
ˆ
A2p(nˆ)(I(nˆ)− cos(4ωt)Q(nˆ)− sin(4ωt)U(nˆ))
∑
i
cos
[
π
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]2
dnˆ
〉
.
(4.2.12)
Px(~d) est la puissance collectée sur le plan focal de la polarisation x et Py(~d) la
puissance collectée sur le plan focal y.
Nous déﬁnissons les images synthétiques SX(~d) de chaque paramètre de Stokes X =
{I,Q, U} et le lobe synthétique de l’instrument par
Bsynth(~d, nˆ) = 2Bs(~d)Bp(nˆ)
∑
i
cos
[
π
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]2
. (4.2.13)
La puissance obtenue sur un bolomètre en fonction du temps est donc
SX(~d, t) = SI(~d)± cos(4ωt)SQ(~d)± sin(4ωt)SU (~d), (4.2.14)
avec le signe + pour la polarisation dans la direction x et le signe − pour la polarisation
dans l’autre direction.
Aﬁn d’obtenir les images synthétiques SX(~d) indépendamment, il faut déterminer les
termes en I, Q et U des équations 4.2.11 et 4.2.12, séparément, grâce à la modulation
de la lame demi-onde.
Pour le plan focal de la polarisation x, nous obtenons alors les images synthétiques
des paramètres de Stokes I, Q et U en eﬀectuant
SI(~d) =
2
π
ˆ π/2
0
2Bs(~d)
ˆ
Bp(nˆ)(I(nˆ) + cos(4ωt)Q(nˆ)
+ sin(4ωt)U(nˆ))
∑
i
cos
[
π
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]2
dnˆdωt
= 2Bs(~d)
ˆ
Bp(nˆ)I(nˆ)
∑
i
cos
[
π
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]2
dnˆ.
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SQ(~d) =
4
π
ˆ π/2
0
2 cos(4ωt)Bs(~d)
ˆ
Bp(nˆ)(I(nˆ) + cos(4ωt)Q(nˆ)
+ sin(4ωt)U(nˆ))
∑
i
cos
[
π
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]2
dnˆdωt
= 2B2s (
~d)
ˆ
B2p(nˆ)Q(nˆ)
∑
i
cos
[
π
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]2
dnˆ.
SU (~d) =
4
π
ˆ π/2
0
2 sin(4ωt)Bs(~d)
ˆ
Bp(nˆ)(I(nˆ) + cos(4ωt)Q(nˆ)
+ sin(4ωt)U(nˆ))
∑
i
cos
[
πi
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]2
dnˆdωt
= 2Bs(~d)
ˆ
Bp(nˆ)U(nˆ)
∑
i
cos
[
π
~xi
λ
.(
~d
Df
− nˆ)
]2
dnˆ.
En utilisant l’équation 4.2.13, les images synthétiques des paramètres de Stokes I, Q
et U s’écrivent sur le plan focal x
SI(~d) =
ˆ
I(nˆ)Bsynth(~d, nˆ)dnˆ, (4.2.15)
SQ(~d) =
ˆ
Q(nˆ)Bsynth(~d, nˆ)dnˆ, (4.2.16)
SU (~d) =
ˆ
U(nˆ)Bsynth(~d, nˆ)dnˆ. (4.2.17)
De façon similaire pour le plan focal y, nous obtenons
SI(~d) =
ˆ
I(nˆ)Bsynth(~d, nˆ)dnˆ, (4.2.18)
SQ(~d) = −
ˆ
Q(nˆ)Bsynth(~d, nˆ)dnˆ, (4.2.19)
SU (~d) = −
ˆ
U(nˆ)Bsynth(~d, nˆ)dnˆ. (4.2.20)
Dans le cas d’un radio-interféromètre, les images synthétiques sont obtenues par trai-
tement numérique des données, par transformation de Fourier spatiale du jeu des visi-
bilités. Pour l’instrument QUBIC, le combineur optique eﬀectue cette transformée de
Fourier. L’optimisation de la sensibilité globale de l’instrument repose sur la sommation
cohérente des lignes de base. Les lignes de base équivalentes doivent produire les mêmes
franges d’interférence. Toute déviation au système idéal (aberrations et troncation du
lobe sur le plan imagé) induit que la cohérence entre les franges d’interférence, produites
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par les lignes de base équivalentes, est dégradée et le contraste des franges est diminué.
Ces déviations entrainent une diminution de la puissance collectée par les bolomètres et,
par conséquent, une perte en sensibilité globale de l’instrument. Or, il a été montré au
sein de la collaboration QUBIC que les aberrations dans un système optique hors-axe
sont plus importantes. Il est alors nécessaire de considérer la performance du système
optique en terme de sensibilité, et donc de déterminer un estimateur qui repose sur la
sommation cohérente des lignes de base équivalentes.
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Figure 4.2.1: Schéma du chemin optique des faisceaux réémis par les cornets secondaires
de l’instrument QUBIC pour un système optique idéal.
4.2.2 Contrainte sur la distance focale et le nombre de bolomètres
La longueur de la distance focale Df dépend de la longueur de la plus grande ligne de
base et de la taille des bolomètres. La ligne de base la plus longue correspond à la frange
d’interférence la plus ﬁne sur le plan focal. Pour que cette frange soit bien échantillonnée,
il faut qu’au moins deux bolomètres couvrent une période de la frange, aﬁn de satisfaire
le théorème de Nyquist. Pour un déphasage de 2π, la longueur optimisée de la distance
focale est donnée par :
Df
db
= nsumax. (4.2.21)
Avec une taille de bolomètres égale à db = 3 mm, un échantillonnage ns = 3 et
umax = 32 pour l = 200, nous obtenons Df = 287 mm.
La distance focale du télescope pour l’instrument QUBIC est de 300 mm.
Une fois la distance focale du système optique connue, les valeurs des distances focales
du premier f1 et du second miroir f2 et la distance entre les deux miroirs d peuvent être
déterminées selon la relation
1
f
=
1
f1
+
1
f2
− d
f1f2
≈ 1
300
. (4.2.22)
Les dimensions du système sont données par le schéma 4.2.2, soit f1 = 231 mm,
f2 = 196 mm et d = 570 mm.
Dans un système optique hors-axe, un miroir ne doit pas être placé à une distance
inférieure à 300 mm de la matrice des cornets secondaires aﬁn d’éviter les eﬀets de
140
4.2 Rôle du combineur optique de l’instrument QUBIC
vignettage des rayons réﬂéchis par la matrice des cornets primaires.
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Figure 4.2.2: Distance focale de l’instrument QUBIC.
Pour une distance focale donnée, il est possible de contraindre le nombre de bolomètres
Nb requis pour échantillonner la plus courte ligne de base correctement et intégrer suf-
ﬁsamment la fraction de la puissance réémise par les cornets secondaires.
Le nombre de bolomètres est donné par
√
Nb =
npDf
dbumin
= npns
lmax
lmin
, (4.2.23)
avec np le nombre de périodes complètes avec lesquelles est échantillonnée la plus
courte ligne de base. La valeur minimale du paramètre np est 1.
Les multipôles sont reliés aux lignes de base dans le plan uv par l = 2πu. La valeur
minimale umin est donnée par la distance entre deux cornets soit umin =
√
2κ
πσ +
2e
λ , avec e
l’épaisseur métallique d’un cornet. Le paramètre κ dépend du proﬁl et de la corrugation
du cornet. Un cornet agit comme une pupille diﬀractive de surface S qui couvre un angle
solide sur le ciel Ω tel que SΩ = κ2λ2.
Si nous considérons que le lobe des cornets secondaires est une gaussienne de largeur
σ, l’enveloppe des franges d’interférence sur le plan focal est une gaussienne de largeur
Df tan(σ) ≃ Dfσ.
Pour un facteur de remplissage de 100%, la fraction de puissance intégrée dans une
matrice de bolomètres carrée de côté ∆x =
√
Nbdb = npnsdb
umax
umin
est donnée par
f(np) =
△x/2ˆ
−△x/2
△x/2ˆ
−△x/2
1
2πσfp2
exp
(
−x
2 + y2
2σ2fp
)
dxdy
=
[
erf
(
∆x
2
√
2σfp
)]2
=
[
erf
(
np
2
√
2uminσ
)]
.2
Nous pouvons faire l’approximation uminσ =
√
2κ
π +
2e
λ σ ≃
√
2κ
π avec κ = 1.344.
Nous obtenons alors
f(np) ≃
[
erf
(
πnp
4
√
2κ
)]2
. (4.2.24)
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Pour np = 1, nous avons f(np) ≃ 0.20. Ce résultat montre que le nombre de bolomètres
est complètement contraint par la puissance intégrée sur le plan focal. Pour un nombre de
bolomètres raisonnable, la distance focale du télescope doit être courte, au détriment de
la dégradation de cohérence des franges d’interférence induite par les aberrations, celles-
ci étant plus importantes dans un système optique de courte distance focale, comme
nous allons le montrer par la suite.
Le nombre ﬁxé de bolomètres et le critère d’échantillonnage de Nyquist contraignent
ainsi fortement le concept du combineur optique de l’instrument et induisent ainsi un
système optique rapide. Par ailleurs, le système doit être suﬃsamment compact pour
entrer dans le cryostat de 1 m3.
4.2.3 Spéciﬁcations du combineur optique de l’instrument QUBIC
Les spéciﬁcations du combineur optique de l’instrument sont données par le tableau
4.2. La ﬁgure 4.2.3 représente un schéma du télescope optique avec ses dimensions.
La ﬁgure 4.2.4 représente le baﬄage en bleu autour du miroir secondaire et du plan
focal. Cette enceinte thermique contient le miroir secondaire et le plan focal à 300 mK
et elle permettra de réduire les rayonnements parasites en diminuant la température
de l’environnement. Le problème soulevé par Michel Piat est que l’instrument QUBIC
n’a pas de cornets placés en entrée des bolomètres, ce sont des bolomètres nus et par
conséquent n’ont pas de directivité. Il est donc nécessaire de placer un diaphragme
refroidi (cold stop) au-dessus du plan focal pour déﬁnir le champ de vue des bolomètres
et maintenir ainsi une charge thermique stable.
Paramètres Critères But
Fréquence centrale 150 GHz
Largeur de bande 25%
Diamètre d’ouverture en entrée Diamètre de la matrice de cornets
Nombre de cornets 20×20
Distance entre cornets 12.3 mm
Epaisseur d’un cornet 1.5 mm
Distance minimale entre les cornets et le premier miroir 170 mm
Champ de vue 14° FWHM
Distance focale équivalente 300 mm 270 mm
Perte en sensibilité induite par les aberrations <10% de perte sur la puissance par multipôles
Tache d’Airy sur le plan focal 70% avec un rayon de 51 mm 95%
Table 4.2: Spéciﬁcations du combineur optique de l’instrument QUBIC.
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Figure 4.2.3: Système optique hors axe de type Gregorian de l’instrument QUBIC (ﬁ-
gure réalisée par l’équipe de Maynooth).
300 
4 K
Figure 4.2.4: Combineur optique de l’instrument QUBIC avec l’enceinte thermique qui
contient le miroir secondaire et le plan focal à 300 mK. Cette ﬁgure a été
réalisée par Michel Piat.
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4.2.4 Observables
Toute déviation du système optique par rapport au système idéal entraine directement
une dégradation des franges d’interférence et donc une diminution de la cohérence entre
les franges d’interférence produites par les lignes de base équivalentes. Une façon d’éva-
luer cette performance est de déterminer un estimateur qui repose sur la sommation
cohérente des lignes de base équivalentes et par conséquent donne une estimation de la
perte en sensibilité globale de l’instrument induite par rapport à un système idéal.
L’instrument QUBIC peut être utilisé comme un imageur synthétique. Les observables
de l’instrument sont les images synthétiques, images du ciel vues à travers les lobes syn-
thétiques de chaque bolomètre. Pour chaque paramètre de Stokes X={I,Q, U}, l’image
synthétique peut être exprimée directement à partir du ciel observé, pour un détecteur
~d et un pointage nˆp, les indices p désignant les pointages :
SX(nˆp, ~d) =
ˆ
X(nˆ)B(nˆ, nˆp, ~d)dnˆ. (4.2.25)
Nous ne considérons dans cette section que l’intensité I.
Nous pouvons développer l’intensité I sur la base des harmoniques sphériques et in-
troduire le développement multipolaire du lobe
I(nˆ) =
∑
lm
almYlm(nˆ), (4.2.26)
B(nˆ, nˆp, ~d) =
∑
lm
Blm(nˆp, ~d)Ylm(nˆ), (4.2.27)
avec alm les coeﬃcients harmoniques.
Les harmoniques sphériques sont orthogonales pour le produit scalaire suivant
ˆ
dnˆY¯l′m′(nˆ)Ylm(nˆ) = δll′δmm′ . (4.2.28)
Le lobe synthétique est réel, soit B(nˆ, nˆp, ~d) ∈ R, nous obtenons B¯synth(nˆ, nˆp, ~d) =
B(nˆ, nˆp, ~d).
D’où, en utilisant 4.2.28, nous pouvons réexprimer l’image synthétique sous la forme
SX(nˆp, ~d) =
∑
lm
B¯lm(nˆp, ~d)alm. (4.2.29)
La matrice de covariance des images synthétiques pour diﬀérentes directions nˆp et nˆl
et bolomètres ~d et ~d
′
est donnée par
〈SI(nˆp, ~d).S∗I (nˆl, ~d′)〉 = 〈
∑
lm
∑
l′m′
alma
∗
l′m′B¯lm(nˆp,
~d)B¯∗l′m′(nˆl, ~d
′)〉. (4.2.30)
Le principe d’isotropie implique : 〈alma∗l′m′〉 = Clδmm′δll′ , ce qui induit :
〈SI(nˆp, ~d).S∗I (nˆl, ~d′)〉 =
∑
l
Cl
∑
m
B¯lm(nˆp, ~d)B¯
∗
lm(nˆl,
~d′). (4.2.31)
Pour un détecteur ~d et un pointage nˆp, nous obtenons
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〈SI,np(~d).S∗I,np(~d′)〉 =
∑
l
Cl
∑
m
B¯lm(~d)B¯
∗
lm(
~d′). (4.2.32)
Nous pouvons exprimer la matrice covariance de l’image synthétique comme une com-
binaison linéaire du spectre de puissance, selon diﬀérentes orientations et directions dans
le ciel :
< SI(nˆp, ~d).SI(nˆl, ~d
′) >=
∑
l
ClWl(nˆp, ~d, nˆl, ~d
′
), (4.2.33)
où Wl est la fonction fenêtre déﬁnie par :
Wl =
∑
m
B¯lm(nˆp, ~d)B¯
∗
lm(nˆl,
~d′). (4.2.34)
La fonction fenêtre donne la sensibilité de l’instrument aux diﬀérents multipôles, au-
trement dit, elle représente la quantité de signal reçue par les bolomètres pour chaque
multipôle ou le poids exact de la réponse de l’instrument dans le plan uv. Les fonctions
fenêtres d’un instrument avec 400 cornets en conﬁguration circulaire sont représentées
par la ﬁgure 4.2.5, dans le cas sans largeur de bande et des détecteurs ponctuels en
bleu, avec 25% largeur de bande et avec des détecteurs ponctuels en vert et avec 25%
largeur de bande et des détecteurs de taille de 3 mm en rouge. La largeur de bande et
la taille des détecteurs réduisent la puissance et lissent la fonction fenêtre dans l’espace
des multipôles.
La forme complexe de la fonction fenêtre dépend de la structure du lobe synthétique,
des lobes primaires et secondaires, des eﬀets systématiques et sur la maîtrise des aber-
rations. Elle résulte du fait que tous les modes ne sont pas observés et la forme de la
fonction fenêtre résulte de la somme du nombre ﬁni de lignes de base.
La forme de la fonction fenêtre montre que le lobe synthétique est très structuré, il
est déﬁni par les mesures de chaque ligne de base individuellement. Celles-ci déﬁnissent
une échelle angulaire sur le ciel. Leur longueur détermine une fréquence spatiale, soit
un mode de Fourier de l’image du ciel. Ainsi, chaque ligne de base contribue sur le plan
focal à une frange d’interférence, avec une fréquence spatiale déterminée par la longueur
de la ligne de base.
Dans le cas d’un imageur, tous les modes sont propagés, la forme du lobe est donc
une gaussienne. Cette diﬀérence peut s’observer avec la fonction de transfert, celle-ci
prend des valeurs nulles pour certains modes et pas pour d’autres pour un instrument
interféromètre bolométrique ; tandis que pour un imageur, elle est lissée. La fonction
fenêtre dépend donc de la distribution des lignes de base.
Pour un interféromètre bolométrique, la limite dans l’espace des multipôles résulte
de la distance entre les cornets. Le fait que la fonction fenêtre présente plusieurs pics
montre que l’instrument a accès à un espace discret de multipôle, dont la résolution est
donnée par ∆l ≃ 1/σprim avec σprim l’angle solide du lobe primaire.
Toute déviation au système optique idéal entraine une diminution de la puissance
collectée sur le plan focal et donc aura un impact sur la fonction fenêtre. La fonction
fenêtre constitue en terme de sensibilité de l’instrument un bon estimateur pour estimer
l’impact des aberrations.
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Figure 4.2.5: Fonctions fenêtres d’un instrument avec 400 cornets primaires en fonction
des multipôles. En bleu est représentée la fonction fenêtre pour un instru-
ment monochromatique avec des détecteurs ponctuels, en vert pour un
instrument monochromatique avec des détecteurs de 3 mm de diamètre
et en rouge pour un instrument avec 25% de largeur de bande et des
détecteurs de taille 3 mm.
4.3 Méthodes d’analyse du système optique
4.3.1 Formalisme des faisceaux gaussiens
Dans cette partie, nous allons introduire les notions qui nous seront utiles dans la suite
de ce chapitre sur le formalisme des faisceaux gaussiens. Cette section ne fournit pas une
description exhaustive de ce formalisme, une explication détaillée est donnée dans [77].
Le formalisme des faisceaux gaussiens permet de simuler la propagation des faisceaux
dans un système quasi-optique. Le champ électrique est considéré comme un faisceau
monochromatique spatiallement cohérent, représenté par le champ électrique E(x, y, z).
Ce faisceau peut être considéré comme une combinaison linéaire des modes complexes
de propagation indépendants, dont l’enveloppe est une fonction gaussienne. Ces modes
sont la solution de l’équation de propagation dans le cadre de l’approximation paraxiale,
et peuvent se propager indépendamment avant de se recombiner sur le plan image. Les
faisceaux gaussiens sont dits limités par diﬀraction, ce qui signiﬁe qu’il est possible de
les focaliser avec la plus petite tâche possible accessible. Cette caractéristique permet
d’atteindre des résolutions importantes, mais limite l’observation d’objets de tailles in-
férieures à la longueur d’onde.
Nous suivons le formalisme de [77].
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Soit l’axe z la direction de propagation du faisceau, le champ électrique a pour ex-
pression
E(x, y, z) = u(x, y, z) exp(−jkz), (4.3.1)
avec u(x, y, z), l’amplitude scalaire complexe qui décrit l’évolution spatiale du faisceau.
Dans le cadre de l’approximation paraxiale, la divergence du faisceau doit être faible
par rapport à son axe de propagation z, d’où∣∣∣∣∣∂2u∂z2
∣∣∣∣∣≪
∣∣∣∣2k∂u∂z
∣∣∣∣ ,
∣∣∣∣∣∂2u∂x2
∣∣∣∣∣ ,
∣∣∣∣∣∂2u∂y2
∣∣∣∣∣ . (4.3.2)
L’équation de propagation s’écrit alors
∂2u
∂x2
+
∂2u
∂y2
− 2jk∂u
∂z
= 0. (4.3.3)
En coordonnées cylindriques, nous obtenons u = u(r, ϕ, z). La coordonnée r représente
la distance perpendiculaire à l’axe de propagation z et ϕ la coordonnée angulaire. Dans
ce système de coordonnées, l’équation d’onde devient
∂2u
∂r2
+
1
r
∂u
∂r
− 2jk∂u
∂z
= 0. (4.3.4)
Dans l’approximation paraxiale, la solution la plus simple de l’équation d’onde est
donnée par
u(r, z) = A(z) exp
[
−jkr2
2q(z)
]
, (4.3.5)
avec q(z) le rayon complexe du faisceau tel que
1
q(z)
=
1
R(z)
− j λ
πω2
, (4.3.6)
où R(z) est le rayon de courbure du front d’onde et w(z) les demi-largeurs de la largeur
du faisceau.
Nous appelons le minimum de w(z), w0, le rayon au niveau de l’étranglement (waist)
du faisceau placé arbitrairement en z = 0.
En remplaçant cette solution dans l’équation d’onde paraxiale, nous obtenons
q(z) = q(z = 0) + z, (4.3.7)
A(z) = A(z = 0)
q(z = 0)
q(z)
. (4.3.8)
En utilisant les équations 4.3.6 et 4.3.7, et en identiﬁant les parties réelles et imagi-
naires de 4.3.7, les expressions de w(z) et R(z) sont
w2(z) = w20
(
1 +
(
λz
πw20
)2)0.5
, (4.3.9)
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R(z) = z +
1
z
(
πw20
λ
)2
. (4.3.10)
Le mode fondamental du faisceau gaussien a une distribution gaussienne du champ
électrique perpendiculaire à l’axe de propagation z, et à toutes les distances r le long de
cet axe
|E(r, z)|
|E(0, z)| = exp
[
−
(
r
ω
)2]
. (4.3.11)
A grande distance de l’étranglement, l’angle d’ouverture du faisceau, appelé angle
asymptotique de croissance du rayon, est
θ0 = tan
−1
(
λ
πω0
)
≃ λ
πω0
. (4.3.12)
Il est correcte d’utiliser l’approximation des petits angles dans le cadre de l’approxi-
mation paraxiale.
De cette expression, nous pouvons déduire que lorsque le rayon de l’étranglement est
grand, le faisceau est faiblement divergent, il est donc quasi parallèle.
La ﬁgure 4.3.1 représente les paramètres d’un faisceau gaussien d’une coupe à travers
le faisceau dans le plan xOz.
Dans l’approximation du champ proche, il est pratique d’exprimer la distribution du
champ électrique en fonction de l’angle θ depuis l’axe de propagation z
E(θ)
E(0)
= exp
[
−
(
θ
θ0
)2]
. (4.3.13)
La puissance ou l’intensité est obtenue par le carré de cette expression
I = exp
[
−2
(
θ
θ0
)2]
. (4.3.14)
A mi-puissance, nous obtenons
θ1/2 = θ0
√
ln 2
2
, (4.3.15)
d’où, pour la largeur à mi-hauteur du faisceau des cornets, nous obtenons
θFWHM = θ02
√
ln 2
2
≃ 1.18θ0. (4.3.16)
Dans le cas de l’instrument QUBIC pour lequel θFWHM = 14°, la valeur du rayon au
niveau de l’étranglement est donné par
ω0 ≃ 1.18 λ
πθFWHM
= 3.074 mm. (4.3.17)
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Figure 4.3.1: Schéma des paramètres d’un faisceau gaussien.
4.3.2 Puissance couplée à chaque détecteur
Un système quasi-optique peut être caractérisé par le coeﬃcient de couplage entre
un lobe gaussien incident au lobe caractérisant une composante comme un détecteur.
Des erreurs lors de la construction du système et dans l’alignement des composantes du
système optique peuvent résulter en un couplage imparfait. Le coeﬃcient de couplage
entre deux lobes gaussiens a et b est donné par l’intégrale de la distribution du complexe
conjugué du champ électrique du premier lobe multiplié par la distribution du champ
du second lobe
cab =
ˆ ˆ
E∗aEbdS. (4.3.18)
L’intégrale est réalisée sur la surface de l’absorbeur.
La puissance de couplage Pab entre deux lobes est la fraction de la puissance incidente
collectée par le second lobe soit Pab = |cab|2 .
Les ﬁgures 4.3.2 et 4.3.3 représentent la puissance de couplage par bolomètre pour
une sélection de lignes de base équivalentes de 40 mm de longueur. Ces résultats ont été
obtenus par l’équipe de Maynooth. La ﬁgure 4.3.2 montre le résultat de l’analyse d’un
système optique hors-axe de type Gregorian de distance focale 300 mm. Ce graphique
représente l’intensité des franges d’interférence échantillonnées en fonction des positions
des bolomètres. Chaque carré représente les intensités des franges d’interférence d’une
ligne de base particulière. La valeur de la puissance intégrée par bolomètre dépend des
observations du bolomètre selon qu’il observe le maximum ou le minimum de la frange
d’interférence.
La ﬁgure 4.3.3 représente les intensités des franges produites par chaque ligne de
base échantillonnées selon une coupe à travers le centre du plan focal. La ﬁgure de
gauche montre l’intensité des franges d’interférence échantillonnées pour un système
avec aberrations, et à droite le résultat obtenu pour un système idéal. L’observable
importante dans ces graphiques est l’étendue des carrées par bolomètre, soit l’écart
entre les valeurs des intensités des franges d’interférence produites par des lignes de base
équivalentes collectées par un bolomètre. Nous pouvons remarquer que pour un système
avec aberrations, pour un bolomètre, les valeurs des intensités des franges d’interférence
échantillonnées sont plus dispersées.
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Dans le cas classique d’un instrument composé d’un cornet émetteur et d’un système
réﬂecteur, lorsqu’un faisceau gaussien est réparti sur la surface du réﬂecteur principal,
diﬀérentes régions du faisceau présentent des distances focales diﬀérentes. Ainsi, pour
l’instrument QUBIC composé d’un certain nombre de cornets, des distorsions de magni-
tudes diﬀérentes vont impacter les faisceaux provenant de cornets diﬀérents. La combi-
naison des champs électriques induit alors une courbure des franges d’interférence et une
aberration de coma. Cependant, il est possible de réduire ces aberrations en compensant
l’aberration induite par le miroir principal avec celle du miroir secondaire.
Une contrainte ﬁxée pour le combineur de l’instrument QUBIC est que la dispersion
des valeurs des intensités des franges d’interférence échantillonnées par bolomètre et
produites par des lignes de base équivalentes soit inférieure ou égale à 1%.
Il a été montré [132] qu’augmenter la distance focale réduit la dispersion des valeurs
des intensités des franges d’interférence de lignes de base équivalentes échantillonnées
par bolomètre. Un faisceau réﬂéchi par un réﬂecteur aura idéalement le même mode
fondamental que le faisceau incident, mais avec un rayon de courbure modiﬁé par les
propriétés de transformation de phase du miroir. Selon [132], le paramètre de distorsion
est déﬁni par
U =
ωm tan(θi)
2
√
2Df
, (4.3.19)
avec ωm le rayon du faisceau à la position du miroir et θi l’angle entre un rayon
parallèle à la direction de propagation z dans le plan xOz et la normale de la surface du
réﬂecteur et Df la distance focale du système.
La fraction de puissance du faisceau réﬂéchi, contenue dans le mode fondamental est
donnée par
Pf = 1− U2 = 1− ω
2
m
8D2f
tan θi. (4.3.20)
De cette expression, nous pouvons déduire que pour une valeur de l’angle θi petite, et
un système optique « lent », c’est à dire de grande distance focale, le système optique
permet une bonne eﬃcacité.
Aﬁn de caractériser complètement le système optique, il faut tenir compte des eﬀets des
composantes optiques sur la polarisation du lobe incident, qui est étudié en déterminant
la fraction de rayonnement polarisé transverse à la direction de polarisation. Dans la
plupart des cas, la courbure de la surface du réﬂecteur et le changement de direction
de la normale sur la surface du réﬂecteur produit un changement dans la direction de
polarisation d’un faisceau linéairement polarisé.
La relation entre la fraction de puissance du faisceau incident, qui est réﬂéchie dans
la composante de la polarisation croisée et la distance focale est démontrée dans [132]
Pco = 1− 2U2 = 1− ω
2
m
4D2f
tan2 θi. (4.3.21)
Cette perte de puissance peut être maintenue à un niveau relativement bas, comme
dans le cas de la perte de puissance par distorsion, si la distance focale est grande et
l’angle θi petit.
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Figure 4.3.2: Puissance couplée par bolomètre pour une sélection de lignes de base
équivalentes de 40 mm pour un système optique de distance focale 300
mm. Cette ﬁgure a été réalisée par l’équipe de Maynooth.
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Figure 4.3.3: Intensité des franges d’interférence des lignes de base équivalentes de 40
mm selon une coupe au centre du plan focal pour un système optique de
distance focale 300 mm. A gauche est représentée la puissance collectée
par bolomètre pour un système optique avec aberrations, à droite, pour un
système sans aberration. L’étendue de la puissance intégrée par bolomètre
est plus importante dans le cas d’un système avec aberrations. Cette ﬁgure
a été réalisée par l’équipe de Maynooth.
Les ﬁgures 4.3.4 représentent les intensités des franges échantillonnées pour des lignes
de base équivalentes de 80 mm selon des valeurs de la distance focale croissantes : 200 mm,
400 mm et 800 mm de distance focale. Ces graphiques montrent que plus le télescope est
« rapide », soit de courte distance focale, plus la dispersion des valeurs des intensités des
franges d’interférence échantillonnées par un bolomètre est importante. Ainsi, augmenter
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la distance focale permet de réduire les aberrations du système optique, ce qui permet
une meilleure corrélation entre les franges d’interférence produites par les lignes de base
équivalentes.
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Figure 4.3.4: Coupe à travers le plan focal des franges d’interférence des lignes de base
équivalentes de 80 mm échantillonnées par bolomètre, pour diﬀérentes
distances focales 200 mm, 400 mm, 800 mm.
4.4 Performances optiques du système en terme de sensibilité
Les positions des cornets et la conﬁguration du plan focal étant déterminées, des
contraintes fortes sont déjà ﬁxées sur le système optique. Le critère important est de
déterminer le système optique pour lequel les lignes de base seront correctement échan-
tillonnées à partir d’un nombre de bolomètres et de cornets ﬁxé. Pour cela, une analyse
de lancée de rayon (ray tracing) peut être réalisée en première approximation aﬁn de vé-
riﬁer le concept optique et que les faisceaux convergent aux régions désirées sur le miroir
secondaire et sur le plan focal. Cette étude peut être réalisée avec le logiciel commercial
Zeemax. Une analyse avec le formalisme des faisceaux gaussiens peut être ensuite réa-
lisée pour simuler la propagation des rayons dans le système optique, par exemple avec
le logiciel GRASP. Le travail eﬀectué au cours de cette thèse porte sur les résultats des
simulations réalisées avec le logiciel GRASP.
Dans cette étude, nous n’avons considéré que l’intensité du champ électrique et non
sa polarisation. Nous donnons l’analyse de la conﬁguration ﬁnale du combineur optique
qui donne les meilleurs résultats. Selon les spéciﬁcités d’une conﬁguration d’un com-
bineur optique (fréquence d’observation, diamètre du miroir primaire, satisfaction de
la condition de Mizugutchi-Dragone, l’excentricité des miroirs ... ), le logiciel optique
GRASP permet de créer toutes les composantes électriques et géométriques nécessaires
à une analyse électromagnétique. Des simulations réalisées avec ce logiciel, sont obtenues,
pour chaque concept du combineur, la phase et l’amplitude de chaque champ électrique,
émis par un cornet à une position précise, sur une grille en sortie circulaire ou carrée.
Une façon d’analyser les diﬀérentes conﬁgurations de système optique aﬁn de détermi-
ner le plus performant est de comparer les lobes synthétiques obtenus pour chacune des
conﬁgurations et le lobe obtenu dans un cas idéal. Il est alors possible de déduire l’impact
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des aberrations et des perturbations d’un système optique sur la sensibilité, en calculant
le rapport entre les fonctions fenêtres du lobe synthétique d’un système idéal et du lobe
synthétique obtenu pour le système optique étudié. La matrice de cornets secondaires
est une matrice de 300 × 300 mm circulaire de 400 cornets séparés de 13.7 mm dans les
directions x et y. Les lobes des cornets sont des lobes gaussiens de 14° FWHM.
Aﬁn d’analyser plusieurs conﬁgurations de combineur optique, nous avons suivi la
procédure numérique suivante :
- Les phases de chaque cornet obtenues des simulations par le logiciel GRASP per-
mettent de reconstruire le déphasage de l’équation 4.2.1 et ainsi de déterminer le lobe
synthétique de l’instrument avec ce combineur optique. Une analyse en harmoniques
sphériques des cartes des lobes synthétiques est réalisée aﬁn déterminer les coeﬃcients
Blm des cartes des lobes de l’instrument, donnés par l’équation 4.2.27. Le degré maximal
des harmoniques sphériques est ﬁxé selon la résolution de la carte des lobes synthétiques.
Ce paramètre détermine jusqu’à quel degré des harmoniques sphériques, la décomposi-
tion des cartes des lobes synthétiques sera eﬀectuée. A partir des valeurs obtenues des
coeﬃcients Blm, selon un intervalle de multipôles donnés, nous pouvons estimer les
fonctions fenêtres, selon l’expression 4.2.34, par multipôles et par détecteur et ainsi dé-
terminer la partie diagonale de ces fonctions fenêtres, soit pour nˆp = nˆl et ~d = ~d
′
, selon
la relation 4.2.34.
- Le diagramme des plans images de chaque conﬁguration est obtenu en eﬀectuant
la somme des intensités de chaque cornet pour une conﬁguration du système optique.
Ces diagrammes permettent de mettre en évidence le déplacement du lobe induit par
les aberrations ou par déplacement des composantes du système optique par rapport au
système nominal.
- La fraction de puissance intégrée, donnée dans le paragraphe 4.2.2, pour chaque
conﬁguration est calculée. Elle peut être estimée en déterminant la largeur du lobe
obtenue sur le plan focal σfp, en ajustant une gaussienne à deux dimensions sur cette
image. Cette étude permet de calculer la distance focale eﬀective et le pourcentage de
ﬂux intégré sur le plan focal.
L’étude du combineur optique peut s’eﬀectuer en trois étapes :
1. Estimation de l’impact des aberrations du système optique sur la sensibilité de
l’instrument.
2. Estimation de la dégradation de la sensibilité de l’instrument due à un déplacement
ou à une rotation d’une composante du système optique. Cette étape consiste à
étudier ces perturbations pour chaque composante du combineur optique séparé-
ment.
3. Etude statistique de l’ensemble du système pour un jeu de tolérances par la mé-
thode Monte Carlo permettant de faire varier les paramètres de tous les éléments
optiques simultanément.
4.4.1 Performance en sensibilité du concept optique retenu
La conﬁguration du combineur optique retenue est un système hors-axe de type Gre-
gorian de courte distance focale 300 mm. La distance focale ne peut être réduite étant
contrainte par la taille du plan focal et du cryostat. La ﬁgure 4.4.1 représente la carte
153
Chapitre 4 Optimisation du combineur optique de l’instrument QUBIC
de projection gnomonique Healpix du lobe synthétique obtenu pour cette conﬁguration
optique pour une matrice circulaire de 400 cornets (ﬁgure de droite). La carte de projec-
tion gnomonique healpix du lobe synthétique idéal est donnée par la ﬁgure de gauche. Le
rapport des fonctions fenêtres, représenté par la ﬁgure 4.4.2 en fonction des multipôles,
déterminé à partir de ces cartes, a permis de donner une estimation de la perte en sensi-
bilité induite par les aberrations de 11%. Le calcul de la distance focale eﬀective donne
une valeur d’environ 260 mm et un pourcentage de ﬂux intégré raisonnable d’environ
72% et en polarisation croisée de 0.4% pour un cornet central. Les plans images obtenus
pour les polarisations x et y et pour les polarisations croisées sont représentés par les
ﬁgures 4.4.3.
!"#$%&'()*+,-.$%/0+12%3+4*$22$%2"56%
789:;%<%=1/22$%0+)$4)$.>&%?@@%
!"#$%&'()*+,-.$%1A$4%1#$>>1,"(&%3+4*$22$%2"56%
789:;%<%=1/22$%0+)$4)$.>&%?@@%
Figure 4.4.1: Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques idéals à gauche
et avec aberrations à droite pour 400 cornets en échelle logarithmique.
wf simu/ideal - 400 horns circular array
0 100 200 300 400 500
multipole
0.0
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0.4
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0.8
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Figure 4.4.2: Rapport des fonctions fenêtres de l’instrument idéal et de l’instrument
avec aberrations en fonction des multipôles.
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Figure 4.4.3: Plans images obtenus pour la polarisation x et la polarisation y.
Ce concept de combineur optique permet d’atteindre une perte en sensibilité induite
par les aberrations satisfaisante et répond aux spéciﬁcités de la taille du cryostat et d’un
nombre raisonnable de bolomètres.
4.4.2 Tolérances optiques pour diﬀérentes perturbations du télescope
4.4.2.1 Considérations générales
Etudier plusieurs perturbations des composantes d’un système optique permet de four-
nir une première estimation des tolérances sur les déviations de chaque composante du
télescope, par rapport au système idéal. Fixer des tolérances sur le système optique peut
sembler diﬃcile à respecter d’un point de vue de la réalisation mécanique, mais dans
le cas où l’alignement des diﬀérentes composantes optiques est réglable en déterminant
plusieurs points de libertés des composantes en translation et en rotation et en ajustant
l’alignement des composantes à l’aide d’un laser, nous pourrons espérer que ces tolé-
rances seront obtenues. Cette étude donne une première estimation des perturbations
qui ont le plus d’impact sur la sensibilité globale du système et des composantes du
système les plus sensibles. Cette étude a consisté à évaluer séparément l’inﬂuence sur la
performance globale du système de chaque perturbation testée : en l’appliquant sur une
composante du système optique et en quantiﬁant son impact sur sa sensibilité, tout en
conservant les performances du système optimales à l’exception du paramètre d’intérêt.
155
Chapitre 4 Optimisation du combineur optique de l’instrument QUBIC
Par la suite, une fois que les perturbations les plus critiques et les composantes les plus
sensibles auront été déterminées, il serait intéressant de réaliser une étude statistique de
ces paramètres en faisant varier l’amplitude des perturbations sur ces composantes aﬁn
de déterminer la valeur maximale acceptable et d’estimer l’évolution de ces perturbations
en fonction de leur amplitude.
4.4.2.2 Méthode
Le plan focal, représenté par la ﬁgure 4.4.4 en bleu, est une grille circulaire de 161×161
points de 102×102 mm. Les simulations du logiciel GRASP permettent d’obtenir les
valeurs des amplitudes et des phases du champ électrique en chacun des points de la
grille de sortie en conﬁguration circulaire. Le centre de chaque miroir est considéré
comme le point de pivot, à partir duquel les axes de référence seront déﬁnis, et donc
les perturbations appliquées. La position de ce point pour chaque miroir est représenté
par la ﬁgure 4.4.5. Le point pivot du réﬂecteur principal est situé sur le sommet de la
parabole qui déﬁnit le premier miroir. Le point pivot du miroir secondaire est le point
de la surface du miroir par lequel passe la ligne qui déﬁnit le centre d’un cylindre de
rayon 300 mm. Ce cylindre déﬁnit la section de l’ellipsoïde qui forme le second miroir.
Pour eﬀectuer cette étude des tolérances, 22 cornets de la matrice de cornets initiale
ont été choisis parmi les 400 cornets de la matrice de cornets primaires selon la ﬁgure
4.4.6.
Selon la conﬁguration des axes donnée par la ﬁgure 4.4.4, les perturbations prises
en compte dans cette étude sont les désalignements des miroirs par translation et par
rotation selon les axes déﬁnis. Pour chacun des miroirs M1 et M2, les perturbations
suivantes ont été appliquées :
1- Translation suivant x de +1 mm,
2- Translation suivant x de -1 mm,
3- Translation suivant y de +1 mm,
4- Translation suivant y de -1 mm,
5- Translation suivant z de +1 mm,
6- Translation suivant z de -1 mm,
7- Rotation suivant x de +1 degrés,
8- Rotation suivant x de -1 degrés,
9- Rotation suivant y de +1 degrés,
10- Rotation suivant y de -1 degrés,
11- Rotation suivant z de +1 degrés,
12- Rotation suivant z de -1 degrés.
Nous désignerons par la suite chacune des perturbations appliquées sur les miroirsM1
et M2, par Pi, avec l’indice i=1 à 24.
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Figure 4.4.4: Convention du système d’axes (x, y, z). Le vecteur rouge est l’axe x, le
vecteur vert l’axe y et le vecteur bleu, l’axe z. Cette ﬁgure a été réalisée
avec le logiciel GRASP par l’équipe de Maynooth.
Figure 4.4.5: Déﬁnition du point pivot. Cette ﬁgure a été réalisée avec le logiciel MO-
DAL par l’équipe de Maynooth.
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Figure 4.4.6: Les cornets en rouge représentent les cornets sélectionnés pour eﬀectuer
les tests de tolérance, parmi les 400 cornets de la matrice des cornets
primaires.
Les étapes eﬀectuées pour interpréter les résultats des simulations obtenus avec le
logiciel GRASP sont :
1. Calcul du lobe synthétique idéal avec la conﬁguration des 22 cornets pour un
instrument sans largeur de bande et pour des détecteurs ponctuels. La carte de
la projection gnomonique du lobe synthétique obtenu avec cette conﬁguration des
cornets primaires est donnée par la carte de gauche de la ﬁgure 4.4.7.
2. Calcul du lobe synthétique pour la conﬁguration des 22 cornets de l’instrument
avec le système optique étudié. Dans ce cas, la sensibilité de l’instrument est seule-
ment impactée par les aberrations. La carte de la projection gnomonique du lobe
synthétique obtenu est donnée par la carte de droite de la ﬁgure 4.4.7.
3. Calcul des diagrammes des plans images pour chaque conﬁguration de perturbation
et de composante du système optique. Le plan image résulte de la somme des
intensités de chaque cornet pour chaque conﬁguration. Les diagrammes des plans
images sont représentés par la ﬁgure 4.4.8 pour les tests de tolérance sur le miroir
primaire et par la ﬁgure 4.4.9 pour le miroir secondaire.
4. Calcul du lobe synthétique pour chaque test de tolérance, soit pour les douze per-
turbations pour chacun des deux miroirs. Les cartes des projections gnomoniques
des lobes synthétiques pour chacun des miroirs sont données par les ﬁgures 4.4.10
et 4.4.11 respectivement.
5. Calcul des fonctions fenêtres pour un instrument avec un télescope idéal, pour un
instrument avec un télescope avec aberrations et pour chaque instrument avec un
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système optique avec chacune des conﬁgurations des perturbations et des compo-
santes optiques.
6. Calcul du rapport des fonctions fenêtres :
- Rapport entre la fonction fenêtre du lobe synthétique idéal et du lobe syn-
thétique obtenu avec un instrument avec aberrations.
- Rapport entre la fonction fenêtre du lobe synthétique idéal et du lobe syn-
thétique obtenu de chaque test de tolérance sur l’alignement des miroirs.
- Rapport entre la fonction fenêtre du lobe synthétique d’un système impacté
par les aberrations seulement et du lobe synthétique obtenu de chaque test
de tolérance sur l’alignement des miroirs.
Les valeurs des rapports des fonctions fenêtres sont données dans le tableau 4.3.
Idéal Aberrations
Figure 4.4.7: A gauche, la carte de la projection gnomonique du lobe synthétique pour
un instrument idéal avec 22 cornets. A droite, la carte du lobe synthétique
d’un instrument impacté par les aberrations.
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Figure 4.4.8: Plans images du lobe obtenu sur le plan focal pour chaque perturbation
du miroir primaire testée soit de P1 à P12.
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Figure 4.4.9: Plans images du lobe obtenu sur le plan focal pour chaque perturbation
du miroir secondaire testée soit de P13 à P24.
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M2 P1 M2 P2 M2 P3
M2 P4 M2 P5 M2 P6
M2 P8M2 P7 M2 P9
M2 P12M2 P11M2 P10
Figure 4.4.10: Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenus avec
la conﬁguration des 22 cornets pour chaque perturbation du miroir pri-
maire testée soit de P1 à P12.
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M2 P1 M2 P2 M2 P3
M2 P4 M2 P5 M2 P6
M2 P8M2 P7 M2 P9
M2 P12M2 P11M2 P10
Figure 4.4.11: Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenus avec
la conﬁguration des 22 cornets pour chaque perturbation du miroir se-
condaire testée soit de P13 à P24.
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Perturbations Rapport fonctions fenêtres Perte en sensibilité (avec aberrations)
(sans aberration) (par degrés et par mm)
aberrations
M1 P1 0.88
P2 0.87 0.03 / mm
P3 0.87
P4 0.85 0.04 / mm
P5 0.84
P6 0.85 0.05 / mm
P7 0.83
P8 0.83 0.07 / degrés
P9 0.82
P10 0.83 0.08 / degrés
P11 0.79
P12 0.78 0.12 / degrés
M2 P1 0.84
P2 0.84 0.06 / mm
P3 0.85
P4 0.83 0.06 / mm
P5 0.79
P6 0.80 0.11 / mm
P7 0.79
P8 0.80 0.11 / degrés
P9 0.81
P10 0.79 0.10 / degrés
P11 0.76
P12 0.75 0.15 / degrés
Table 4.3: Résultats des tests de tolérance eﬀectués sur les miroirs primaire et secon-
daire pour la conﬁguration des 22 cornets sélectionnés.
4.4.2.3 Interprétation
Des diagrammes des plans images, nous pouvons observer que les rotations ont plus
d’impact que les translations sur l’image obtenue sur le plan focal. Ce résultat est
conﬁrmé par le rapport entre la fonction fenêtre d’un instrument avec un télescope
avec aberrations et celle obtenue pour chaque conﬁguration sur chacun des miroirs.
Les valeurs des rapport des fonctions fenêtres obtenues sont indiquées dans le tableau
4.3, il apparait que la perte en sensibilité est importante dans le cas de la perturbation
de translation suivant l’axe z du miroir secondaire qui entraine une perte en sensibilité
de 12%. Les paramètres les plus critiques sont les rotations des miroirs primaire et
secondaire. La rotation d’un degré suivant l’axe z du système global du miroir secondaire
entraine une perte de sensibilité de l’instrument de 15%. Les translations suivant les
axes x et y ont un faible impact sur la sensibilité. Cette perte en sensibilité peut être
expliquée par la troncation du lobe sur le plan focal induite par le désalignement des
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miroirs. Pour atteindre un pourcentage en perte de sensibilité globale de l’instrument
de 10%, induit par désalignement des miroirs, les tolérances sur les désalignements des
miroirs doivent être inférieures à 0.1 degrés pour les rotations et inférieures à 0.1 mm
pour les translations. Il reste à déﬁnir si la valeur de ce pourcentage peut être obtenue
en terme de conception et de construction du télescope et une fois l’instrument installé
au Dôme C. Par cette étude des diﬀérentes perturbations appliquées sur le système
optique, le miroir secondaire apparait comme l’élément le plus sensible du système. Les
perturbations qui ont le plus d’impact sur la performance de l’instrument en sensibilité
sont celles liées au décentrement des miroirs suivant l’axe z et aux rotations autour des
axes x, y et z.
4.4.3 Test de tolérance global
L’objectif d’une étude statistique est de vériﬁer un jeu de tolérances. L’analyse Monte
Carlo permet de regarder l’impact de toutes les perturbations du système simultané-
ment. A chaque itération, l’ensemble des tolérances est varié aléatoirement suivant une
distribution normale
f(x) =
1√
2πσ
exp
[
−x2
2σ2
]
. (4.4.1)
La valeur x est aléatoire. Elle est égale à la valeur moyenne du paramètre obtenu, en
considérant la valeur idéale de la perturbation et les deux tolérances extrêmes.
Malheureusement, d’un point de vue CPU, le temps de calcul pour chaque itération
est considérable, soit environ une semaine pour obtenir les résultats d’une simulation
avec le logiciel GRASP pour un jeu de tolérances, nous ne pouvons donc eﬀectuer une
étude statistique. Pour commencer, nous n’avons considéré qu’un jeu de paramètres avec
des tolérances ﬁxées assez larges. Les perturbations considérées pour cette étude sont
résumées dans le tableau 4.4. Les composantes optiques étudiées sont le miroir primaire,
le miroir secondaire et le plan image. Les perturbations étudiées sont les rotations de
chacune de ces composantes suivant les axes x et y et les translations suivant les axes x,
y et z. Cette simulation a été réalisée par l’équipe de Maynooth avec le logiciel GRASP.
La ﬁgure 4.4.12 montre les diagrammes images du plan focal pour la polarisation x et
la polarisation croisée, respectivement à gauche et à droite. Le déplacement du lobe
induit par les perturbations est visible sur le diagramme du plan image de la polarisa-
tion x. Les cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenus pour un
instrument monochromatique avec un combineur idéal et pour un instrument avec un
combineur simulé avec aberrations et les perturbations énumérées dans le tableau 4.4
sont représentées dans la ﬁgure 4.4.13.
Perturbations Miroir primaire Miroir secondaire Plan image
Rotations suivant x + 1 degré + 1 degré + 1 degré
Rotation suivant y + 1 degré - 1 degré + 1 degré
Translation suivant x + 1 mm -1 mm + 1 mm
Translation suivant y -1 mm -1 mm -1 mm
Translation suivant z -1 mm -1 mm -1 mm
La perte en sensibilité induite par les aberrations et les désalignements des miroirs et
du plan image est de 24% en moyenne. Le rapport des fonctions fenêtres en fonction des
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Table 4.4: Perturbations et tolérances du système optique étudié.
multipôles est représenté par la ﬁgure 4.4.14.
Cette étude n’a pris en compte que les rotations des miroirs selon les axes x et y. Il
serait intéressant de réaliser une étude statistique similaire avec les rotations sur l’axe
z des composantes optiques. Par l’étude de diﬀérentes perturbations séparément, il a
été montré que les rotations des composantes optiques autour de l’axe z ont le plus
d’impact sur la sensibilité de l’instrument. Une fois que le jeu de tolérances de chaque
perturbation sur chacune des composantes du système optique, aura été déterminé, une
étude statistique des perturbations les plus critiques simultanément, permettra d’obtenir
une estimation réaliste de la perte en sensibilité de l’instrument.
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Figure 4.4.12: Diagrammes des plans images pour cette conﬁguration du jeu de tolé-
rances du combineur optique : à gauche est représenté le plan image de
la polarisation x, à droite de la polarisation croisée.
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Figure 4.4.13: Cartes des projections gnomoniques des lobes synthétiques obtenues
dans le cas d’un instrument monochromatique et un détecteur ponc-
tuel avec un combineur idéal et dans le cas avec un combineur simulé
avec aberrations et les perturbations énumérées dans le tableau 4.4.
Figure 4.4.14: Rapport des fonctions fenêtres de l’instrument idéal et de l’instrument
avec aberrations et désalignements des composantes du système optique
en fonction des multipôles.
4.5 Conclusion
Une ﬁgure de mérite d’un système optique est obtenue par le rapport entre la fonction
fenêtre d’un système idéal, où les lignes de base équivalentes produisent les mêmes franges
d’interférence, et la fonction fenêtre d’un système optique simulé avec aberrations et avec
décentrement des composantes optiques selon un jeu de tolérances déﬁni.
Dans le cas du système hors-axe de type Gregorian de 300 mm de distance focale, sa-
tisfaisant la condition de Mizugutchi-Dragone, nous avons montré que ces eﬀets d’aber-
rations et de désalignements des miroirs entrainent une perte en sensibilité globale de
l’instrument. Ces aberrations optiques introduisent une distorsion du front d’onde et une
troncation du lobe imagé sur le plan focal, qui se caractérisent par un déplacement du
lobe sur le plan focal et par des courbures des franges d’interférence échantillonnées. Cet
eﬀet entraine une diminution du degré de cohérence des franges d’interférence produites
par les lignes de base équivalentes. Si celles-ci ne se somment pas de façon cohérente sur
le plan focal, il résultera une diminution du rapport signal sur bruit des images synthé-
tiques mesurées, ce qui entraine une perte en sensibilité globale d’environ 11% pour un
système optique avec un alignement idéal des composantes optiques et une perte plus
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importante selon le décentrement réel des composantes optiques. Pour obtenir une perte
en sensibilité de l’instrument inférieure à 10%, la tolérance sur les désalignements des mi-
roirs doit être inférieure pour les rotations à 0.1 degrés et inférieure pour les translations
à 0.1 mm selon les axes x, y et z.
Ce travail constitue un point de départ de la détermination des paramètres de tolérance
du combineur optique de l’instrument QUBIC. Il devra être complété par des simulations
thermiques du système à la température du cryostat et des simulations optiques aﬁn de
vériﬁer la faisabilité du système selon les tolérances mécaniques ﬁxées. Des simulations
sont en cours au laboratoire APC réalisées par Claude Chapron pour étudier l’impact du
refroidissement sur le combineur et aﬁn de déterminer comment aligner les composantes
du système optique à chaud pour obtenir le bon alignement à chaud.
Par la suite, il serait aussi intéressant de considérer les aberrations induites par le sys-
tème optique comme un eﬀet systématique, qui peut être contrôlé de la même manière
qu’une erreur de pointage ou d’asymétrie des lobes dans la procédure de la self-calibration
que nous allons introduire dans le chapitre suivant. En eﬀet, avec un modèle réaliste du
combineur optique, nous aurions accès aux termes de phase des franges d’interférence
« réelles » et ainsi, nous pourrions caractériser cet eﬀet systématique qui impacte le terme
de phase géométrique. Aﬁn d’extraire le signal du ciel, le point important est alors de
connaitre le niveau de précision nécessaire pour contrôler cet eﬀet systématique. Cepen-
dant, les mesures obtenues résultent de la somme quadratique des mesures de chaque
ligne de base, donc nous n’aurions accès qu’à la connaissance des eﬀets systématiques
globaux soit à ceux qui ont un impact commun sur toutes les lignes de base équivalentes
et non aux eﬀets systématiques qui ont un impact diﬀérent sur chaque ligne de base.
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Le but de ce chapitre est d’introduire une nouvelle méthode de calibration des eﬀets
systématiques, spéciﬁque à l’interférométrie bolométrique. Romain Charlassier avait ini-
tié l’idée d’utiliser une méthode basée sur la redondance des lignes de base pour un
instrument sensible à la polarisation. Le travail eﬀectué au cours de cette thèse [41] a
consisté à développer cette méthode pour l’instrument QUBIC.
Les interféromètres sont connus pour être aﬀectés par des systématiques diﬀérentes de
celles d’un imageur, et la nature interféromètrique permet de déterminer les eﬀets systé-
matiques canaux par canaux. Il est possible de mesurer le lobe eﬀectif de chaque canal,
comme dans le cas d’un imageur, mais aussi de le reconstruire par des mesures indépen-
dantes des gains, de la polarisation croisée, des positions des cornets ... , ce qui permet
un contrôle des eﬀets systématiques sans précédent par une procédure de calibration : la
self-calibration. Elle constitue un argument majeur en faveur de l’interférométrie bolo-
métrique. Cette méthode s’inspire des méthodes traditionnelles de radio-interférométrie.
Mais de part la nécessité d’avoir un maximum de redondances de la matrice de récepteurs,
cette méthode est spéciﬁque à l’interférométrie bolométrique. Elle permet non seulement
de caractériser les eﬀets systématiques de l’instrument (par les matrices de Jones de la
matrice de cornets et de la lame demi-onde), mais aussi de caractériser intégralement
l’instrument pour chaque canal cornet-bolomètre et cornet-pointage indépendamment.
Pour être mise en pratique, elle nécessite une phase de calibration indépendante de la
phase de mesure où des interrupteurs situés entre la matrice de cornets primaires et
secondaires seront utilisés pour fermer un ou deux cornets et échantillonner une source
polarisée avec les cornets restants. Dans ce chapitre, nous décrirons la procédure de
calibration développée pour l’instrument QUBIC, après avoir introduit le formalisme
nécessaire à la modélisation des eﬀets systématiques. Puis, nous ﬁnirons par expliquer
la simulation numérique réalisée dans le but de vériﬁer l’eﬃcacité de cette méthode. Ce
travail, eﬀectué avec R. Charlassier, J.-Ch. Hamilton, J. Kaplan, G. Zahariade, a donné
lieu à une publication [28].
5.1 Self-calibration en interférométrie
La méthode de calibration développée pour l’instrument QUBIC s’inspire de l’inter-
férométrie traditionnelle [145], où des erreurs de gains et de phases des signaux sont
induites par des turbulences atmosphériques et des erreurs instrumentales. Les procé-
dures de calibration standard, similaires à celles utilisées pour les techniques d’imagerie,
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existent en radio-interférométrie. Ces méthodes reposent sur l’observation d’une source
de calibration dont les propriétés sont connues. La plupart sont basées sur l’évaluation
des quantités dites de clôture de phase et d’amplitude que nous allons décrire dans une
première partie.
5.1.1 Les quantités de clôture
Dans le domaine du visible, la turbulence de l’atmosphère et les variations d’humidité
et de température induisent une variation du chemin optique et par conséquent un
déphasage. Les visibilités sont aﬀectées par ces ﬂuctuations : leur eﬀet est directement
visible sur les franges d’interférence.
Nous déﬁnissons e1 et e2 les erreurs atmosphériques sur les termes de phase de deux
télescopes, le terme de corrélation obtenu est de la forme e1−e2. Avec un système de trois
antennes, si nous mesurons la réponse en phase de l’interféromètre pour chaque ligne
de base, nous obtenons trois termes de phase contenant chacun les termes d’erreur :
e1 − e2, e2 − e3 et e3 − e1. Soit Vij , les visibilités idéales des antennes i et j, sans
corruption atmosphérique, et V˜ij les visibilités mesurées : la phase formée résultant des
eﬀets atmosphériques du produit des visibilités V˜12,V˜23,V˜31, appelée phase de clôture,
vaut alors 1 et la phase obtenue est non aﬀectée par les erreurs atmosphériques.
V˜12V˜23V˜31 = V12V23V31.
En modélisant ces phases de clôture, des contraintes supplémentaires sont ajoutées
sur la fonction de réponse de l’interféromètre dans le plan uv et permettent de déduire
la structure de la source.
Une quantité similaire peut être obtenue pour les amplitudes. Pour 4 antennes, il est
possible de déﬁnir une amplitude de clôture donnée par
A1234 =
∣∣∣V˜12∣∣∣ ∣∣∣V˜34∣∣∣∣∣∣V˜13∣∣∣ ∣∣∣V˜24∣∣∣ =
∣∣∣V12∣∣∣ ∣∣∣V34∣∣∣∣∣∣V13∣∣∣ ∣∣∣V24∣∣∣ .
Cette type de méthode a un coût computationnel très faible. Elle nécessite une source
d’observation assez lumineuse aﬁn que le signal de la source soit suﬃsant, dans un temps
de cohérence atmosphérique, pour permettre de séparer le terme de phase du signal de
celui de l’atmosphère. Les résultats obtenus avec cette méthode peuvent être fortement
aﬀectés selon le degré d’exactitude de la connaissance des propriétés de la source de
calibration. Cette méthode suppose que les erreurs induites dans les termes d’amplitude
et de phase des mesures de chaque ligne de base, les visibilités, sont indépendantes.
Cependant, il résulte des erreurs instrumentales pouvant créer des corrélations entre les
lignes de base de l’ordre de quelques dizaines de pourcent.
Par la suite, les méthodes de calibration vont être améliorées avec l’introduction de
la méthode de la self-calibration [145]. Cette méthode est indépendante de la méthode
de self-calibration développée dans le cadre de l’instrument QUBIC. Cette dernière a
l’avantage d’estimer les propriétés de la source, mais aussi celles de l’instrument, sans
connaître au préalable le ciel, et en utilisant uniquement les mesures de l’instrument.
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5.1.2 Principe générale de la méthode de la self-calibration
La procédure de la self-calibration consiste à résoudre les erreurs de gain des antennes
en combinant les mesures des visibilités Vij des lignes de base entre les cornets i et j,
avec un modèle des données VMij , pour déterminer les termes de correction de phase et
d’amplitude de chaque antenne.
Nous déﬁnissons gi et gj les gains complexes des deux antennes i et j. Pour toutes les
combinaisons i et j, nous obtenons un système de la forme
Vij = g
∗
i gjV
M
ij . (5.1.1)
Les termes de gain gi et gj peuvent être déterminés par la résolution de ce système
avec une méthode des moindres carrés. Le système est sur-déterminé, car pour chaque
itération, le nombre d’inconnues est proportionnel au nombre d’antennes et le nombre
de contraintes au nombre de lignes de base. Cette procédure est itérée en remplaçant les
données initiales par
Vij
gigj
et en utilisant les nouvelles données comme nouveau modèle,
jusqu’à ce qu’elle converge et que la correction apportée sur le gain gi soit proche de 1.
Le désavantage majeur de cette méthode est que la source utilisée doit être suﬃsam-
ment isolée et brillante pour être visible par toutes les lignes de base, ce qui limite la
faisabilité de la méthode aux sources avec un fort rapport signal sur bruit, pour être
distinguée du bruit de fond. Ces critères deviennent de plus en plus diﬃciles à respecter
compte tenu des ambitions cosmologiques, qui dirigent les avancées technologiques vers
des instruments de plus en plus sensibles et avec un grand champ de vue.
De nouvelles méthodes se sont développées comme le « clustered self-calibration »
[104]. Elles consistent à grouper les sources du ciel en supposant que toutes les sources
d’un groupe sont aﬀectées par les mêmes eﬀets systématiques et à calibrer ainsi chaque
groupe de sources comme une source unique. Cette procédure permet d’améliorer le
rapport signal sur bruit : la somme des signaux des sources observées étant considérée
et non le signal de chaque source individuellement.
5.1.3 Principe de la méthode en utilisant la redondance d’un réseau
d’antenne
L’utilisation de la redondance des lignes de base n’est pas très répandue en radio-
astronomie ; la plupart des radio-interféromètres n’ont pas suﬃsamment de lignes de base
redondantes. Leur but étant d’obtenir une bonne résolution angulaire, il est préférable
d’optimiser le plan uv avec un nombre d’antennes donné plutôt que de maximiser la
redondance 1.
Ces dernières années, des télescopes avec un haut degré de redondance et les omni-
scopes [119] ont permis de rendre compétitive la calibration basée sur la redondance des
lignes de base. Cette méthode est basée sur le fait que dans un cas idéal, en absence
d’eﬀets systématiques, les mesures des lignes de base, vont être égales. Dans le cas réel,
les mesures pour une classe de lignes de base redondantes vont être diﬀérentes et ce sont
ces diﬀérences qui peuvent être utilisées pour calibrer les eﬀets systématiques.
1. Dans le cadre de l’instrument QUBIC, une redondance importante de la matrice de cornets pri-
maires est nécessaire aﬁn de réaliser une sommation cohérente des lignes de base, aﬁn d’optimiser la
sensibilité de l’instrument. La sensibilité d’un interféromètre bolométrique est discutée dans le chapitre
3.
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Nous considérons une antenne i mesurant un signal si à un instant donné, ce signal
peut être écrit sous la forme
si = gixi + ni (5.1.2)
avec gi le gain complexe de l’antenne, xi le signal du ciel dans la limite où il y a un
gain parfait et pas de bruit et ni la contribution du bruit de l’antenne.
Chaque ligne de base mesure la corrélation des signaux entre deux antennes i et j
cij = 〈s∗i sj〉 = g∗i gj〈x∗ixj〉+ nij = g∗i gjyij + nij . (5.1.3)
Nous supposons que les contributions du bruit de chaque antenne ne sont pas corrélées.
L’expression de nij dépend de l’instrument : du temps d’intégration, de la largeur de
bande et de la température du système.
Le but d’un radio-interféromètre est d’extraire les termes de corrélation yij , contenant
l’information du ciel, des corrélations mesurées cij . Il est possible de construire un sys-
tème avec pour contraintes les mesures cij et pour inconnues les gains complexes gi et gj
et le signal du ciel yij . Avec nh antennes, nous mesurons nh(nh− 1)/2 corrélations cij ce
qui insuﬃsant pour résoudre les nh(nh−1)/2 corrélations 〈x∗ixj〉, en plus des 2nh termes
des gains complexes gi et gj . Cependant, en absence d’eﬀet systématique, les mesures
des lignes de base équivalentes sont égales ce qui permet de réduire le nombre d’incon-
nues, en imposant que les termes de corrélations yij , pour une classe de lignes de base
équivalentes, soient égaux dans le cas idéal. Le système devient alors sur-déterminé si le
degré de redondance est suﬃsant. Le nombre de contraintes est donné par nh(nh − 1)/2
et le nombre d’inconnues par 2n 6= + 2nh avec n 6= le nombre de classe de lignes de base.
Le logarithmique complexe de l’Eq.(5.1.3) donne
log | cij |= G∗i +Gj + log | yij | +log | 1 +
nij
g∗i gjyij
|, (5.1.4)
avec G∗i = log | g∗i | et Gj = log | gj |.
En séparant la partie réelle et la partie imaginaire, il est possible de construire deux
systèmes d’équations linéaires indépendants. Cependant, les méthodes de calibration
interne sont insensibles au gain absolu et ne permettent qu’une calibration relative de
ce paramètre. Cette dégénérescence se traduit par le fait que multiplier tous les gains
par un facteur constant est équivalent à diviser simultanément par ce même facteur le
signal du ciel. Aﬁn de briser cette dégénérescence, il convient de rajouter la contrainte
de normalisation suivante qui spéciﬁe un niveau absolu du gain
N∑
i=0
Gi = 0. (5.1.5)
En pratique, cette contrainte peut être obtenue par l’observation d’une source d’in-
tensité connue comme le rayonnement de fond cosmologique.
Le problème non-linéaire est alors largement sur-déterminé et peut être résolu par une
procédure des moindres carrées. Cette méthode peut être utilisée par des interféromètres
radio avec suﬃsamment de redondances, comme les instruments dédiés à la tomogra-
phie du signal 21 cm qui nécessitent une très bonne précision d’étalonnage. Cependant,
cette méthode est beaucoup plus complexe dans le cas d’instruments dédiés à la mesure
de la polarisation du champ de radiation, pour lesquels il faut introduire de nouvelles
contraintes de normalisation. Elle ne prend pas en compte tous les eﬀets systématiques
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qui peuvent aﬀecter la performance d’un instrument pour la détection des modes B de
polarisation du fond diﬀus cosmologique, comme les erreurs de pointage, d’asymétrie des
lobes ... .
5.2 Self-calibration avec l’instrument QUBIC
Le but de ce chapitre est d’introduire une nouvelle méthode de calibration des eﬀets
systématiques, spéciﬁque à l’interférométrie bolométrique, applicable à l’instrument QU-
BIC. Cette méthode repose sur la redondance des lignes de base de la matrice des cornets
primaires. Elle permet de caractériser les erreurs systématiques : les gains complexes,
les couplages entre canaux polarisés, les erreurs de pointage et de positionnement des
cornets, et de déterminer les paramètres caractérisant intégralement l’instrument pour
chaque canal de cornet-bolomètre et cornet-pointage. Dans le cas de l’interférométrie
bolométrique, la matrice de cornets permet d’obtenir un grand nombre de lignes de base
redondantes. L’instrument peut-être auto-calibré pendant une phase de calibration, indé-
pendante de la phase de mesures, où l’instrument va mesurer séparément les nh(nh−1)/2
lignes de base ou une fraction de celles-ci en échantillonnant une source externe polarisée
avec tous les bolomètres. Durant cette phase, des interrupteurs polarisés permettront de
mesurer le signal d’un cornet et d’une paire de cornets ou de façon équivalente les si-
gnaux provenant de tous les cornets sauf un ou deux. Cette méthode a donné lieu à la
publication d’un article [28].
5.2.1 Modélisation des mesures dans le cas sans eﬀet systématique
Dans l’architecture de QUBIC, après démodulation, les images synthétiques pour un
paramètre de Stokes X = {I,Q, U}, dans un détecteur q dans la direction dˆq déterminée
à partir du centre optique du combinateur optique, avec le pointage nˆp et l’orientation
ψp, s’écrivent :
SXq (n̂p, ψp, dˆq) = C
X
q (n̂p, ψp, dˆq) + 2Re
ˆ
X(n̂p)B
q
s(n̂p, ψp, dˆq)dn̂p. (5.2.1)
Nous nous plaçons dans l’approximation d’incidence normale.
Les indices i représentent les cornets, les indices q les bolomètres et les indices p les
pointages. L’intégration est réalisée sur la direction de pointage nˆp.
Nous déﬁnissons le lobe synthétique BXq (n̂p, ψp, dˆq)
BXq (n̂p, ψp, dˆq) =
∑
i<j
αXiq (dˆq)α
X
jq(dˆq)β
X
i (n̂p, ψp)β
X∗
j (n̂p, ψp), (5.2.2)
et le terme d’auto-corrélation CXq (n̂p, ψp, dˆq)
CXq (n̂p, ψp, dˆq) =
ˆ
[
∑
i
|| αXiq (dˆq) ||2|| βXi (n̂p, ψp) ||2]X(n̂p)dn̂p, (5.2.3)
où nous avons introduit les paramètres αiq(dˆq) et βi(n̂p, ψp) qui caractérisent intégra-
lement l’instrument.
Le champ électrique incident Eηiq(nˆp) collecté par un cornet i placé en ~xi de polarisation
η ∈ {x, y} et collecté par un bolomètre q quand tous les cornets primaires regardent dans
173
Chapitre 5 Self-calibration
la même direction (nˆp, ψp) en fonction de la direction d’observation nˆp et l’orientation
ψp est (
sxiq(nˆp, ψp)
syiq(nˆp, ψp)
)
= αiq(dˆq) • βi(nˆpψp) •
(
Ex(n̂p, ψp)
Ey(n̂p, ψp)
)
. (5.2.4)
Les matrices αiq(dˆq) sont déﬁnies par canal cornet-bolomètre. Elles incluent les gains
relatifs gq, les lobes secondaires polarisés B
x
sec(dˆq) et les phases géométriques avec les
positions des cornets ~xi et des bolomètres dˆq dans le plan focal du combinateur optique.
Elles sont intégrées sur la largeur de bande et sur la taille des détecteurs.
Dans le cas idéal, elles s’écrivent
αηiq(dˆq) = gq
ˆ
Bηsec(dˆq)exp[i2π
~xi
λ
dˆq]J(ν)Θ(dˆ− dˆq)dνddˆq. (5.2.5)
Les matrices βi(nˆp, ψp) sont déﬁnies par canal cornet-pointage. Elles contiennent les
lobes primaires polarisés Bηprim,i(nˆp, ψp), les positions des cornets ~xi et les vecteurs de
pointage nˆp.
Dans le cas idéal, elles ont pour expression
βηi (nˆp, ψp) = B
η
prim,i(nˆp, ψp) exp(i2π~xinˆp). (5.2.6)
La rotation de la lame demi-onde à la vitesse w induit une modulation de la polarisa-
tion (
E′x
E′y
)
=
(
cos(2wt) sin(2wt)
sin(2wt) −cos(2wt)
)(
Ex
Ey
)
. (5.2.7)
Le signal collecté par un cornet localisé à la position ~xi dans le bolomètre dˆq pour la
polarisation η = (x, y) s’écrit :
sηiq(nˆp, ψp, dˆq) = E
′η(nˆp, ψp)βi(nˆp, ψp)αiq(dˆq). (5.2.8)
La puissance atteignant un détecteur polarisé localisé en dˆq est
Sηqp(nˆp, ψp, dˆq) =
ˆ ∣∣E′η(nˆp, ψp)∣∣2 ∣∣∣Bqs(nˆp, ψp, dˆq)∣∣∣2 dnˆp, (5.2.9)
Les expressions déﬁnies ci-dessus sont obtenues dans le cas d’un instrument idéal,
sans eﬀet systématique. Nous allons maintenant introduire les eﬀets systématiques avec
le formalisme des matrices de Jones.
5.2.2 Modélisation des eﬀets systématiques avec la matrice de Jones
5.2.2.1 Formalisme de Jones
La notation choisie suit le formalisme de [136].
Toute l’information statistique sera contenue dans la matrice dite matrice de cohérence
C
C =
(
Cxx Cxy
C∗xy Cyy
)
=
(
〈| Ex |2〉 〈ExE∗y〉
〈E∗xEy〉 〈| Ey |2〉
)
=
1
2
(
I +Q U − iV
U + iV I −Q
)
,
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où Ex, Ey sont les amplitudes complexes du champ électrique transverse
−→
E .
Une onde peut acquérir un nouvel état de polarisation en traversant un élément op-
tique : son amplitude peut être modiﬁée par un élément polarisant, sa phase par exemple
par une lame à retard ou encore en lui appliquant une rotation.
Jones [100] a introduit une méthode matricielle pour décrire le comportement d’une
lumière polarisée traversant les éléments optiques. Une matrice de dimension 2×2 permet
de décrire un opérateur de polarisation dans l’espace associé au champ électrique. Les
paramètres utilisés sont des grandeurs complexes pour tenir compte des déphasages.
La propagation de la radiation incidente à travers une antenne peut être décrite par la
matrice de Jones J tel que le champ électrique
−→
E in entrant passant à travers l’antenne
est (
Eout‖
Eout⊥
)
= J
(
Ein‖
Ein⊥
)
, (5.2.10)
où la matrice de Jones J est une matrice 2× 2 complexe.
Elle décrit comment l’instrument transforme linéairement un vecteur de deux dimen-
sions représentant le champ électrique incident
−→
E in en un vecteur de deux dimensions
du champ électrique sortant
−→
E out. Pour un instrument avec plusieurs composantes, la
matrice de Jones est le produit des matrices de Jones de chaque composante de l’instru-
ment. La matrice de Jones comprend 7 coeﬃcients indépendants, le huitième coeﬃcient
de cette matrice complexe étant la phase absolue.
Dans le cas de l’instrument QUBIC, où le champ de radiation passe à travers la lame
demi-onde avant de se propager à travers les cornets, la matrice de Jones idéale est
Jhhwp = Jhorn,iJ
T
rotJhwpJrot
=
(
1 0
0 1
)(
cos(ωt) −sin(ωt)
sin(ωt) cos(ωt)
)(
1 0
0 −1
)(
cos(ωt) sin(ωt)
−sin(ωt) cos(ωt)
)
=
(
cos(2ωt) sin(2ωt)
sin(2ωt) −cos(2ωt)
)
,
où ω est la vitesse angulaire de la lame demi-onde, Jrot est la matrice de rotation, J
T
rot
sa transposée, Jhwp est la matrice de Jones idéale de la lame demi-onde et Jhorn est la
matrice de Jones idéale d’un cornet.
Aﬁn de modéliser les eﬀets systématiques d’un interféromètre sensible à la polarisation,
nous introduisons les paramètres de gain et de couplage complexes associés aux deux
polarisations orthogonales. La forme générale de la matrice de Jones est
J =
(
1− gx ex
ey 1− gy
)
. (5.2.11)
avec gx et gy les paramètres des gains complexes et ex et ey les termes de couplage
complexes associés aux polarisations x et y orthogonales.
Les erreurs systématiques provenant de la lame demi-onde peuvent être modélisés par
la matrice de Jones suivante
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Jhwp =
(
1− hx ξx
ξy −(1 + hy)
)
, (5.2.12)
où hx, hy, ξx, ξy sont des termes complexes. Les eﬀets de reﬂexion ou d’interférence
sont negligés.
Les eﬀets systématiques induits par un cornet i avec 1 6 i 6 nh peuvent être modélisés
par la matrice suivante
Jhorn,i =
(
1− gx,i ex,i
ey,i 1− gy,i
)
. (5.2.13)
Le champ électrique
−→
E se propageant à travers la lame demi-onde et le cornet i s’écrit
−→
Ei = Jhorn,iJ
T
rotJhwpJrot
−→
E . (5.2.14)
Le formalisme de Jones n’a été introduit que pour des ondes totalement polarisées. Un
formalisme alternatif, développé par Mueller [131], permet de décrire les ondes polarisées
mais aussi les ondes dépolarisées. La matrice de Mueller est réelle et permet le passage
d’un vecteur de Stokes à un autre.
A toute matrice de Jones correspond une matrice de Mueller, mais l’inverse n’est pas
forcément vrai. Une justiﬁcation est donnée dans [108].
Considérons une onde complètement polarisée, dont le vecteur de Stokes est déﬁni par
(Ip, 0, 0, Ip) . Pour une onde non polarisée, le vecteur de Stokes a pour forme générale
(In, 0, 0, 0) .
Le passage d’une onde à une autre est donné par la matrice de Mueller, qui représente
dans ce cas une composante optique dépolarisante

KIn
0
0
KIn
 =

K a12 a13 K
0 a22 a23 0
0 a32 a33 0
0 a42 a43 0


Ip
0
0
Ip
 . (5.2.15)
Les degrés de liberté supplémentaires autorisés par la matrice 4 × 4 de Mueller per-
mettent de décrire cette transformation, ce qui n’est pas possible avec le formalisme de
Jones. Le formalisme de Mueller peut être donc utilisé de façon plus générale que le
formalisme de Jones.
Les éléments de la matrice de Mueller peuvent être obtenus par la relation suivante
mij =
1
2
Tr
[
JσiJ
†σj
]
, (5.2.16)
avec J† l’hermitien conjugué de la matrice de Jones J et σ les quatre 2 × 2 matrices
qui comprennent les matrices identités et les matrices de Pauli.
De la même façon que la matrice de Jones, la matrice de Mueller totale est le produit
des matrices de Mueller des diﬀérentes composantes de l’instrument.
Dans le cas d’un instrument sensible à la polarisation, l’interféromètre mesure les
visibilités complexes des paramètres de Stokes de toutes les lignes de base formées par
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les antennes i et j
Vij =

V Iij
V Qij
V Uij
V Vij
 . (5.2.17)
En l’absence d’eﬀet systématique, les lignes de base équivalentes sont égales et peuvent
être regroupées en n 6= classes d’équivalence sβ. Les visibilités mesurées V¯ij s’écrivent en
fonction de la matrice de Mueller
V¯ij =Mij .Vβ + nij , (5.2.18)
avec nij le bruit statistique faisant intervenir le temps de calibration par ligne de base
et la température de la source de calibration.
La matrice Mij est la matrice de Mueller qui se réduit à la matrice identité dans le
cas d’un instrument idéal 
M IIij M
IQ
ij M
IU
ij M
IV
ij
MQIij M
QQ
ij M
QU
ij M
QV
ij
MUIij M
QQ
ij M
UU
ij M
UV
ij
MV Iij M
V Q
ij M
V U
ij M
V V
ij
 . (5.2.19)
5.2.3 Modélisation des mesures avec les eﬀets systématiques
L’équation 5.2.8, en présence des eﬀets systématiques provenant des cornets et de la
lame demi-onde, se réécrit sous la forme(
sxiq(nˆp, ψp, dˆq)
syiq(nˆp, ψp, dˆq)
)
= αiq(dˆq)•βi(n̂p, ψp)•Jhorn,i•JTrot•Jhwp•Jrot•
(
Ex(nˆp, ψp)
Ey(nˆp, ψp)
)
, (5.2.20)
avec Eη(nˆp, ψp) le champ électrique incident, Jhorn,i la matrice de Jones du cornet i,
Jhwp la matrice de Jones de la lame demi-onde, et Jrot la matrice de rotation induite
par la rotation de la lame demi-onde. Les coeﬃcients de ces matrices ne sont pas indé-
pendants et s’expriment en fonction des paramètres de gain et de couplage complexes.
5.2.4 Application de la méthode à l’instrument QUBIC
Durant la procédure de self-calibration, l’instrument va observer une source de cali-
bration polarisée successivement avec toutes les paires de cornets. Le choix de la source
de calibration et de son support ne sont pas encore ﬁxés. Le choix du support se porte
vers une tour télescopique de 40 m de haut proche du module de l’instrument. Dans le
but d’appliquer cette procédure, il est nécessaire de pouvoir fermer tous les cornets sauf
deux et de changer de conﬁguration des lignes de base dans une échelle de temps de
quelques secondes. Cette opération sera réalisée avec des interrupteurs placés entre les
matrices de cornets primaires et secondaires. Le concept de ces interrupteurs est réalisé
au laboratoire APC. Ils doivent pouvoir fonctionner à environ 30 K dans le cryostat
avec deux positions ouvert/fermé. Les possibilités étudiées sont des électroaimants et
des moteurs piézo-électriques. Ces interrupteurs, représentés par la ﬁgure 5.2.1, seront
utilisés uniquement durant la phase de calibration.
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Figure 5.2.1: Les interrupteurs utilisés pour réaliser la procédure de la self-calibration
développés au laboratoire APC.
Fermer tous les cornets sauf deux modiﬁerait la charge thermique du cryostat ce qui
aﬀecterait les mesures sur les bolomètres et donc la caractérisation des eﬀets systé-
matiques. Nous pouvons montrer par l’astuce mathématique suivante que fermer deux
cornets est équivalent à fermer tous les cornets sauf deux :
après démodulation de la lame demi-onde, en supposant un instrument monochro-
matique avec des détecteurs ponctuels et une source petite devant le lobe primaire, la
puissance collectée pour deux cornets ouverts i et j sur le plan focal est
Sij = |ci|2 + |cj |2 + 2R
[
cic
∗
j
]
. (5.2.21)
Le paramètre ci représente le signal collecté sur le plan focal pour le cornet i ouvert,
et le paramètre cj , le signal collecté pour le cornet j ouvert. La puissance collectée pour
le cornet i est Ci = |ci|2, et pour le cornet j Cj = |cj |2 .
Le terme cic
∗
j est le terme de visibilité des cornets i et j, soit la mesure d’intérêt pour
eﬀectuer la procédure de calibration.
La puissance collectée sur le plan focal lorsque tous les cornets sont ouverts est égale
au module au carré de la somme des champs réémis par chaque cornet secondaire m,
après avoir traversés le système optique
Stot =
∣∣∣∣∣∑
m
cm
∣∣∣∣∣
2
=
∑
m
|cm|2 + 2R
∑
m6=l
[cmc
∗
l ] . (5.2.22)
La puissance collectée pour tous les cornets ouverts sauf le cornet i est égale à la
puissance totale pour tous les cornets ouverts, soit Stot, moins la puissance réémise par
le cornet i, Ci, et moins la partie réelle des termes de corrélations entre le cornet i et les
autres cornets m
C¯i =
∣∣∣∣∣∣
∑
m6=i
cm
∣∣∣∣∣∣
2
= Stot − |ci|2 − 2R
∑
m6=i
[cic
∗
m] . (5.2.23)
La puissance collectée pour tous les cornets ouverts sauf le cornet j s’écrit
C¯j =
∣∣∣∣∣∣
∑
m6=j
cm
∣∣∣∣∣∣
2
= Stot − |cj |2 − 2R
∑
m6=j
[cjc
∗
m] . (5.2.24)
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La puissance obtenue pour tous les cornets ouverts sauf les cornets i et j est alors
S¯ij = Stot − |ci|2 − |cj |2 − 2R
∑
m6=i
[cic
∗
m]− 2R
∑
m6=j
[cjc
∗
m] + 2R
[
cic
∗
j
]
. (5.2.25)
Aﬁn de ne pas modiﬁer la charge thermique du cryostat, le terme de visibilité peut
être alors obtenu en mesurant la puissance totale collectée pour tous les cornets ouverts,
pour tous les cornets ouverts sauf les cornets de la ligne de base d’intérêt, pour tous les
cornets ouverts sauf le cornet i et sauf le cornet j
2R
[
cic
∗
j
]
= S¯ij + Stot − C¯i − C¯j. (5.2.26)
Cependant, le bruit va être modiﬁé. En fonction de la NET (Noise Equivalent Tempe-
rature), déﬁnie dans l’annexe B, pour un bolomètre et pour un cornet avec nh le nombre
de cornets, nous obtenons
∆S¯ij = ∆C¯i +∆C¯j +∆S¯ij +∆Stot
= (nh − 1)NET2 + (nh − 1)NET2 + (nh − 2)NET2 + nhNET2 = 4(nh − 1)NET2.
En utilisant les interrupteurs, il est possible de fermer une paire de cornets en laissant
les autres paires ouvertes et mesurer l’image synthétique résultante.
Il faut préciser que cette méthode ne permet pas de déterminer les cartes des lobes
primaires de chaque cornet ; elles seront obtenues préalablement en échantillonnant une
source externe non polarisée.
Nous pouvons alors construire un système non-linéaire où les inconnues sont :
1. les coeﬃcients complexes αηiq(dˆq), déﬁnis pour chaque cornet i, chaque bolomètre
q et pour chaque polarisation η ce qui correspond à 4nh × nq paramètres,
2. les positions des cornets −→xi (2nh paramètres),
3. les directions de pointage nˆp (2np paramètres),
4. les eﬀets systématiques des cornets gη,i, eη,i déﬁnis pour chaque cornet i et pour
chaque polarisation η (8nh paramètres),
5. les eﬀets systématiques de la lame demi-onde hη, ξη pour chaque polarisation η (8
paramètres).
Pour un instrument composé de nh cornets, nq bolomètres et pour un ensemble de np
pointages, le nombre d’inconnues est donné par :
nu = 4× nh × nq + 2× nh + 2× np + 8× nh + 8. (5.2.27)
Le nombre de contraintes est ﬁxé par le nombre de mesures : les nh(nh − 1)/2 images
synthétiques pour chaque bolomètre nq et chaque pointage np et pour chaque polarisation
η. Le problème est alors largement sur-déterminé. Par exemple, pour un instrument avec
9 cornets primaires, 4 bolomètres et 10 pointages, le nombre de contraintes est 8648 et
le nombre d’inconnues : 262.
Nous pouvons résoudre ce système d’équations avec une méthode des moindres carrées.
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Nous pourrions augmenter le nombre de paramètres pour une description plus raﬃnée
des eﬀets systématiques ou en incluant des eﬀets non listés dans ce travail mais qui
pourraient apparaître lors de l’analyse de données.
5.3 Description de la simulation
Aﬁn de vériﬁer la méthode, on a réalisé une simulation avec un petit nombre de cornets,
de bolomètres et de pointages, le coût computationnel augmentant avec le nombre de
ces composantes. Les diﬀérentes étapes de la simulation sont décrites ci-dessous.
- Nous générons l’instrument idéal sans eﬀet systématique. Les positions angulaires de
la lame demi-onde sont choisies aléatoirement. Une position est ﬁxée pour chaque
mesure.
- Nous modélisons les eﬀets systématiques avec une matrice de Jones pour chaque cornet
et pour la lame demi-onde et les erreurs instrumentales en ajoutant une erreur
gaussienne avec une amplitude réaliste.
L’idée de modéliser les eﬀets systématiques par le formalisme de Mueller au premier
ordre plutôt que par celui de Jones a été testée dans le but de réduire le temps de calcul
de la simulation. Cependant, l’approximation au premier ordre n’est pas suﬃsante : la
précision obtenue sur la reconstruction des paramètres est nettement moins bonne et le
nombre moyen d’itérations nécessaires pour que le système converge est plus important.
Le niveau de corruption est donné par le tableau 5.1.
Source d’erreur Amplitude
Incertitude de pointage nˆp 1[deg]
Incertitude sur la position des cornets −→xi 100[µm]
Incertitude sur la position des détecteurs dˆq 1[µm]
Incertitude sur les gains des bolomètres gq 0.01
Incertitude sur les lobes primaires Bηprim,i(nˆp) 0.01
Incertitude sur les lobes secondaires Bηsec(dˆq) 0.01
Eﬀets systématiques des cornets {gη,i, eη,i} 0.0001
Eﬀets systématiques de la lame demi-onde {hη, ξη} 0.01
Table 5.1: Niveaux d’erreurs instrumentales ou eﬀets systématiques attendus
- Pour rendre le problème inversible, nous ajoutons des contraintes de normalisation qui
ne modiﬁent pas la modélisation des erreurs systématiques.
Les coeﬃcients αηiq(dˆq) et β
η
i (nˆp, ψp) ne sont déﬁnis que relativement aux systématiques :
la méthode de la self-calibration ne permet donc qu’une calibration relative de ces para-
mètres. Ainsi, cette méthode ne permet qu’une calibration relative des gains. Certaines
opérations sur les coeﬃcients αηiq(dˆq) et β
η
i (nˆp, ψp) n’aﬀectent pas l’équation 5.2.20 et
par conséquent les observations, par exemple
– une rotation de phase globale φq, appliquée aux coeﬃcients α
η
iq(dˆq) pour un bolo-
mètre,
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– multiplier les coeﬃcients αηiq(dˆq) par un terme déﬁni par cie
φi et diviser les coeﬃ-
cients βηi (nˆp, ψp) par ce même terme,
– une rotation de phase globale φ(nˆp) appliquée aux coeﬃcients β
η
i (nˆp, ψp) pour un
pointage,
Nous pouvons utiliser ces invariances pour déﬁnir des contraintes
1. une calibration absolue du gain global de l’instrument αη00 = 1,
2. une calibration absolue sur la phase des coeﬃcients αηiq(dˆq), ∀q arg(αη0q) = 0,
3. une convention sur les lobes primaires, ∀i βηi (0ˆ) = 1,
4. une convention sur les termes de phase βηi (nˆp, ψp),∀p arg(βη0 (nˆp, ψp)) = 0,
5. une calibration absolue sur le gain total des gains des cornets gx,0 = 1.
- Nous calculons les images synthétiques de toutes les paires de cornets.
Nous ajoutons du bruit statistique qui dépend de la NET, et du temps de mesure par
ligne de base
nnoise =
NETP√
tb
√
2
√
4nh − 4, (5.3.1)
avec NET le bruit de température équivalent égal à 300µK.s
1
2 , la température de la source
polarisée de T=100K et le temps de mesure par ligne de base tb = 1s. La convention
usuelle est d’exprimer la NET pour un détecteur non polarisé, mais dans le cas d’un
détecteur polarisé, l’expression de la NET est donnée par NET = NETP√
2
.
- Un système d’équations non-linéaires peut être construit avec pour inconnues les pa-
ramètres αηiq(dˆq), nˆp,
−→xi et les paramètres des matrices de Jones des cornets et de
lame demi-onde gη,i, eη,i, hη et ξη.
Les valeurs des lobes primaires sont ﬁxées car supposées connues, cependant, les para-
mètres βηi (nˆp, ψp) varient car les positions des cornets
−→xi et les directions de pointages
nˆp sont corrompues par une erreur gaussienne.
- Le système est résolu avec une méthode des moindres carrés en utilisant un algorithme
de Levenberg-Marquardt (bibliothèque MPFIT [122]) et comme paramètres de
départ les valeurs des coeﬃcients αiq(dˆq), les positions des cornets ~xi et les vecteurs
de pointage n̂p sans eﬀet systématique.
5.4 Résultats
Dans cette section, nous allons présenter les résultats obtenus avec la simulation de la
méthode de la self-calibration et montrer que cette méthode permet d’améliorer signiﬁ-
cativement le contrôle des eﬀets systématiques.
Le nombre de cornets, de bolomètres et de pointages ﬁxés dans la simulation seront
petits dans le but de faire un grand nombre de réalisations.
5.4.0.1 Reconstruction des images synthétiques
Les ﬁgures 5.4.1 et 5.4.2 représentent l’erreur obtenue sur les images synthétiques
SIqp, S
Q
qp, et S
U
qp pour les paramètres de Stokes I, Q et U pour les plans focaux des
polarisations x et y, pour un instrument avec 9 cornets primaires, 9 bolomètres et 10
pointages avec 100 réalisations et un temps de mesure par ligne de base d’1s. Les six
graphiques représentent les images synthétiques idéales (sans eﬀet systématique) en fonc-
tion des images synthétiques corrompues (avec eﬀets systématiques) en rouge. En bleu,
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sont représentées les images synthétiques reconstruites, calculées à partir de l’équation
5.2.9 avec les paramètres obtenus de la résolution du système, en fonction des images
synthétiques corrompues. Les graphiques représentant les images synthétiques idéales
en fonction des images synthétiques corrompues permettent d’observer l’impact sur les
images synthétiques des eﬀets systématiques sur les valeurs idéales. Les graphiques re-
présentant les images synthétiques reconstruites en fonction des images synthétiques
corrompues montrent une très faible diﬀusion entre ces deux paramètres. Ce résultat
montre que la méthode fonctionne et que les paramètres des eﬀets systématiques sont
bien reconstruits. La méthode de la self-calibration permet d’avoir un contrôle des eﬀets
systématiques induits par les cornets et la lame demi-onde mais aussi de calibrer les pa-
ramètres αηiq(dˆq) et βi(nˆp, ψp) qui caractérisent intégralement l’instrument pour chaque
canal pointage-cornet, cornet-bolomètre.
Figure 5.4.1: Erreur obtenue sur les images synthétiques SIqp, S
Q
qp, et S
U
qp pour le plan
focal x dans le cas avec (en bleu) et sans (en rouge) self-calibration.
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Figure 5.4.2: Erreur obtenue sur les images synthétiques SIqp, S
Q
qp, et S
U
qp pour le plan
focal y dans le cas avec (en bleu) et sans (en rouge) application de la
méthode de la self-calibration.
5.4.0.2 Histogrammes de l’écart type des paramètres reconstruits
Les ﬁgures 5.4.1 et 5.4.2 comparent les images synthétiques reconstruites et les images
synthétiques générées avec eﬀets systématiques, elles montrent que les images synthé-
tiques sont bien reconstruites. L’eﬃcacité de la méthode peut être aussi démontrée par
les ﬁgures 5.4.3, 5.4.4 et 5.4.5 des histogrammes des paramètres αηiq(dˆq), nˆp et
−→xi obtenus
avec 16 cornets, 9 bolomètres et 9 pointages et 100 réalisations. Chacune de ces ﬁgures
représente l’histogramme de la diﬀérence entre les paramètres idéaux et les paramètres
corrompus en bleu et l’histogramme de la diﬀérence entre les paramètres corrompus et
les paramètres reconstruits en rouge. Les valeurs des écart-types sont indiquées pour
chaque histogramme.
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Figure 5.4.3: Histogramme des coeﬃcients αηiq(dˆq).
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Figure 5.4.4: Histogramme des positions des cornets −→xi .
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Figure 5.4.5: Histogrammes des vecteurs de pointage nˆp.
5.4.0.3 Temps de calcul
Pour un instrument avec un nombre de cornets particulièrement important, le coût
computationnel de la méthode va devenir élevé. Celui-ci suit l’évolution d’une loi de
puissance en
√
nh. Cependant, par la suite, nous allons montrer que la mesure de toutes
les lignes de base n’est pas nécessaire. Une implémentation de l’algorithme plus apte au
calcul à haute performance est en train d’être réalisée par Pierre Chanial.
5.4.0.4 Extrapolation de l’erreur sur les paramètres reconstruits
Plusieurs réalisations de la simulation ont montré que la précision sur les paramètres
reconstruits dépend du nombre de cornets, de bolomètres, de pointages, du pourcentage
de lignes de base par pointage et du temps de mesure par ligne de base. Ajouter des
cornets, donc des lignes de base, accroît la redondance à la matrice de cornets, ce qui
augmente le nombre de contraintes, de même pour le nombre de bolomètres, de poin-
tages, du pourcentage de lignes de base par pointage. La Figure 5.4.6 représente l’erreur
sur les paramètres reconstruits des termes diagonaux de la matrice de Jones de lame
demi-onde hη en fonction du pourcentage de lignes de base. La ligne rouge représente
une loi de puissance de la forme c
nΦ
bs
avec c une constante, nbs le nombre de lignes de
base par pointage et Φ l’exposant de la loi de puissance. La ligne verte représente l’am-
plitude des eﬀets systématiques ﬁxée dans la simulation indiquée dans le tableau 1. Ce
graphique montre que plus le nombre de lignes de base par pointage est important, plus
la précision sur les paramètres reconstruits sera meilleure. Ce résultat a été obtenu pour
une simulation avec 9 cornets primaires, 9 bolomètres, 10 pointages et 40 réalisations
indépendantes et un temps de mesure par ligne de base d’1s. Les lignes de base mesurées
sont choisies aléatoirement.
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Figure 5.4.6: Erreur obtenue sur les termes diagonaux de la matrice de Jones de la
lame demi-onde hη et pour un temps de mesure d’1s par ligne de base en
fonction du nombre de lignes de base par pointage nbs.
Il est alors possible de déﬁnir une loi de puissance qui permet d’estimer l’erreur sur les
paramètres reconstruits pour un nombre donné de cornets, de bolomètres, de pointages
et de lignes de base
σc ∼ c× 1
nαh
× 1
nβq
× 1
nγp
× 1
nΦbs
, (5.4.1)
avec c une constante, α, β, γ, φ les exposants du nombre de cornets nh, de bolomètres
nq, de pointages np et du pourcentage de ligne de base par pointage nbs.
Cette loi de puissance donne une estimation sur la limite de précision pouvant être
obtenue sur les eﬀets systématiques. Les valeurs des exposants obtenues sont données
dans le tableau 5.2 pour un instrument avec 9 cornets, 9 bolomètres et 10 pointages et 40
réalisations. Ces valeurs ont été obtenues en réalisant une loi de puissance sur chacun des
paramètres successivement. Par exemple, pour calculer la valeur de l’exposant α de la
loi de puissance du nombre de cornets, nous avons réalisé la simulation pour un nombre
de cornets de 6 à 64 cornets en ﬁxant les autres contraintes : nombre de bolomètres,
pointages, lignes de base. L’erreur sur la reconstruction des paramètres en fonction du
nombre de cornets est ainsi obtenue. Un ajustement d’une loi de puissance sur la distri-
bution de l’erreur peut être calculé à l’aide d’une fonction IDL (powerlaw_ﬁt.pro). Cette
loi permet de démontrer que la précision sur les paramètres reconstruits est meilleure
si le temps de mesure par ligne de base est plus grand. Le graphique 5.4.7 représente
l’erreur sur les paramètres diagonaux de la matrice de Jones de la lame demi-onde hη
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en fonction du temps de mesure par ligne de base. La droite rouge représente une loi de
puissance de la forme NET√
2tb
avec tb le temps de mesure par ligne de base. La droite verte
représente l’erreur initiale sur les eﬀets systématiques de la lame demi-onde donnée par
le Tableau 1. Cette ﬁgure démontre que les paramètres sont reconstruits à un niveau de
précision qui n’est limité que par le temps de mesure par ligne de base.
tb = 1s tb = 100s
paramètres α β γ φ α β γ φ
αηiq(dˆq) 0.74 0.99 0.75 0.84 0.97 1.55 1.22 1.06
nˆp 0.46 0.37 0.24 0.73 0.75 0.70 1.02 1.09−→xi 0.58 0.66 0.97 0.82 0.76 1.04 1.28 1.18
gη(
−→xi) 0.91 1.06 0.83 0.48 1.04 1.52 0.45 0.75
eη(
−→xi) 0.77 1.18 0.36 0.65 1.01 1.16 0.63 0.99
hη 0.55 0.67 0.12 0.59 0.78 0.85 0.25 0.78
ξη 0.64 0.58 0.11 0.38 1.11 0.84 0.46 0.80
Table 5.2: Exposants obtenus pour la loi de puissance donnée par l’Eq.5.4.1 pour deux
temps de mesure par ligne de base tb = 1s et tb = 100s.
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Figure 5.4.7: Erreur sur le gain de la matrice de Jones de la lame demi-onde hη en
fonction du temps de mesure par ligne de base en seconde.
5.4.1 Extrapolation à l’instrument QUBIC
Le premier module de QUBIC sera composé de 400 cornets primaires c’est à dire 79800
lignes de base donc la phase de calibration devra durer 22h dans le but de mesurer toutes
les lignes de base pendant 1s chacune. Cet intervalle de temps peut être diminué, avec
une faible perte d’information, si la procédure de la self-calibration n’est pas réalisée
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sur toutes les lignes de base. Ce résultat est illustré par la Fig.5.4.7 qui montre que la
précision de reconstruction des paramètres va dépendre du temps de mesure par ligne de
base‡. Une stratégie de calibration tenant compte du nombre de lignes de base mesurées
et du temps de mesure par ligne de base devra donc être établie aﬁn d’obtenir la meilleure
précision sur les paramètres reconstruits.
En utilisant la loi de l’Eq.5.4.1, nous pouvons extrapoler l’erreur de reconstruction des
paramètres au premier module de QUBIC composé de 400 cornets primaires, 2×1024
bolomètres et 1000 pointages pour deux temps de mesure par ligne de base tb = 1s et
tb = 100s.
Un temps de mesure par ligne de base tb = 1s correspond à 22h à étalonner, soit 0.25%
du temps d’observation sur une année.
Un temps de mesure par ligne de base tb = 100s correspond à environ 91 jours à
calibrer, soit 25% du temps d’observation.
Le résultat est donné dans le tableau 5.3. Ce tableau donne l’estimation du résultat de
la procédure de la self-calibration pour chaque paramètre reconstruit pour l’instrument
QUBIC. Dans le deuxième colonne, est représenté l’écart type entre les paramètres idéaux
et les paramètres réels. Les troisième et cinquième colonnes donnent la valeur de l’écart
type entre les paramètres réels et les paramètres reconstruits pour deux temps de mesure
par ligne de base tb = 1s et tb = 100s. Le gain apporté par cette méthode est donné
par les quatrième et sixième colonnes, calculé comme étant le rapport entre les écarts
type de la troisième colonne et la seconde colonne pour tb = 1s et de la cinquième et la
deuxième colonne pour tb = 100s. Les valeurs indiquées dans le tableau sont obtenues
en remplaçant dans l’Eq.5.4.1 les indices des exposants par les valeurs données dans
le tableau 5.2, appliqué à l’instrument QUBIC. Ce tableau montre une amélioration
signiﬁcative sur le niveau d’eﬀet systématique résiduel après application de la méthode
de la self-calibration, même pour un temps de mesure par ligne de base de 1 s.
paramètres σid−corr tb = 1s tb = 1s tb = 100s tb = 100s
σcorr−rec gain σcorr−rec gain
αηiq 0.004 8.48× 10−5 47 1.87× 10−6 2140
nˆp 0.15 1.41× 10−3 106 3.26× 10−5 4596−→xi 100× 10−6 5.86× 10−5 17 2.27× 10−8 4402
gη(
−→xi) 0.0001 1.36× 10−6 73 1.22× 10−8 8182
eη(
−→xi) 0.0001 1.09× 10−6 92 1.20× 10−8 8280
hη 0.01 1.18× 10−4 84 7.27× 10−6 1375
ξη 0.01 1.24× 10−4 80 5.81× 10−6 1722
Table 5.3: Estimation du résultat de la méthode de la self-calibration pour l’instrument
QUBIC avec 400 cornets primaires, 2 × 1024 matrices de bolomètres, 1000
pointages.
5.4.2 Impact des eﬀets systématiques sur les paramètres de Stokes
Dans le cas idéal, en absence d’eﬀet systématique, la puissance collectée sur le plan
focal x, après démodulation de lame demi-onde, est
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 ToTc
Ts
 = ˆ ˆ ˆ
 B
q
s(n̂p, ψp, dˆq) 0 0
0 Bqs(n̂p, ψp, dˆq) 0
0 0 Bqs(n̂p, ψp, dˆq)
 .
 I(n̂p, ψp)Q(n̂p, ψp)
U(n̂p, ψp)
 dn̂pdνddˆq.
(5.4.2)
Les coeﬃcients To, Tc, Ts correspondent aux termes constants, cosinus et sinus obtenus
après démodulation de la lame demi-onde.
Sur le plan focal y, un signe - est associé aux paramètres de Stokes Q et U .
Dans le cas réel, les eﬀets systématiques vont induire une fuite de Q dans U et de U
dans Q. La position de la lame demi-onde devant la matrice de cornets primaires et dans
le cas où la lame demi-onde n’a pas d’homogénéités permet de ne pas avoir de fuite de
l’intensité dans la polarisation.
Aﬁn de simpliﬁer les expressions, nous allons considérer comme eﬀets systématiques
que les termes de couplage et de gain des cornets et de la lame demi-onde, donnés dans
les équations 5.2.12 et 5.2.13.
Dans le cas idéal, nous désignerons la matrices des coeﬃcients αiq(dˆq) par
αiq(dˆq) =
(
αxiq(dˆq) 0
0 αyiq(dˆq)
)
,
et la matrice des coeﬃcients βiq(nˆp, ψp) par
βiq(nˆp, ψp) =
(
βxiq(nˆp, ψp) 0
0 βyiq(nˆp, ψp)
)
.
Les coeﬃcients βiq(nˆp, ψp) représentent les lobes de chaque cornet et incluent la phase
relative au centre de la matrice de cornets au zénith. Les coeﬃcients αiq(dˆq) caractérisent
le combinateur optique et incluent les lobes secondaires, les intégrations sont sur la
largeur de bande et sur la surface des bolomètres.
Le signal obtenu lorsque la lame demi-onde est placée devant les matrices de cornets
primaire est donné par l’équation 5.2.20, soit
(
sxiq(nˆp, ψp, dˆq)
syiq(nˆp, ψp, dˆq)
)
= αiq(dˆq)•βi(n̂p, ψp)•Jhorn,i•JTrot•Jhwp•Jrot•
(
Ex(nˆp, ψp)
Ey(nˆp, ψp)
)
. (5.4.3)
Lorsque la lame demi-onde est placée derrière les matrices de cornets, nous obtenons
le signal pour le cornet i ouvert
(
sxiq(nˆp, ψp, dˆq)
syiq(nˆp, ψp, dˆq)
)
= JTrot • Jhwp • Jrot • αiq(dˆq) • βi(n̂p, ψp) • Jhorn,i •
(
Ex(nˆp, ψp)
Ey(nˆp, ψp)
)
.
(5.4.4)
Pour chacune des conﬁgurations, nous pouvons déterminer l’expression de la puissance
collectée sur le plan focal des deux polarisations. Nous négligeons les termes du second
ordre et considérons les expressions après démodulation de la lame demi-onde, c’est à
dire en fonction des paramètres de Stokes I, Q et U , obtenus à travers le lobe synthétique
de l’expérience. Aﬁn de simpliﬁer les expressions, nous supposons un instrument avec
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des détecteurs ponctuels et nous négligeons l’intégration sur la direction de pointage.
Dans le cas sans eﬀet systématique, sur le plan focal de la polarisation x, en fonction du
terme constant, du terme en cosinus et en sinus, associés respectivement aux paramètres
I, Q et U , nous obtenons la relation 5.4.2.
En présence de systématiques, d’autres termes apparaissent en cos(2ωt) et sin(2ωt).
Nous déﬁnissons les puissances collectées sur le plan focal lorsque le cornet i est ouvert
par Ciq, lorsque le cornet j est ouvert Cjq, et lorsque les cornets i et j sont ouverts par
Sijq.
Dans la conﬁguration où la lame demi-onde est placée derrière la matrice de cornets,
l’expression de la puissance au premier ordre obtenue sur le plan focal x est ToTc
Ts
 =
 s11 s12 s13s21 s22 s23
s31 s32 s33

 I(n̂p, ψp)Q(n̂p, ψp)
U(n̂p, ψp)
 , (5.4.5)
avec s11 = s22 = 14((Ciq − Cjq)(gxi − gxj + gyi − gyj) + 2(gxi + gxj + gyi + gyj + 2(1 +
hx + hy))Sijq),
s12 = s21 = 14((Ciq − Cjq)(gxi − gxj + gyi − gyj) + 2(gxi + gxj − gyi − gyj)Sijq),
s31 = s13 = 14(Ciq(exi − exj + eyi − eyj) + Cjq(−exi + exj − eyi + eyj) + 2(exi + exj +
eyi + eyj)Sijq),
s23 = 14(−2ξxSijq+(Ciq−Cjq)(exi− exj + eyi− eyj)+2Sijq(ξy+ exi+ exj − eyi− eyj)),
s32 = 14(2(−ξx + ξy + exi + exj − eyi − eyj)Sijq + (Ciq − Cjq)(exi − exj + eyi − eyj)),
s33 = 14((Ciq −Cjq)(gxi − gxj + gyi − gyj) + 2(1 + gxi + gxj + gyi + gyj + hx + hy)Sijq).
Dans la conﬁguration où la lame demi-onde est placée devant la matrice de cornets,
nous obtenons  ToTc
Ts
 =
 s11 s12 s13s21 s22 s23
s31 s32 s33

 I(n̂p, ψp)Q(n̂p, ψp)
U(n̂p, ψp)
 , (5.4.6)
avec s12 = s13 = s21 = s31 = 0,
s11 = s22 = s33 = 12((Ciq − Cjq)(gxi − gxj) + 2(1 + gxi + gxj + hx + hy)Sijq),
s23 = s32 = 12((Ciq − Cjq)(exi − exj) + 2(ξx − ξy + ǫxi + ǫxj)Sijq).
De ces expressions, nous déduisons que placer la lame demi-onde derrière les cornets
entraine une fuite de l’intensité dans la polarisation et cette fuite n’inclura que les systé-
matiques induites par les cornets. Cette fuite sera donc relativement faible car les cornets
corrugués choisis pour l’expérience QUBIC ont de bonnes performances. Cependant, elle
peut être évitée en plaçant la lame demi-onde devant la matrice de cornets.
Si nous supposons un écart type sur les eﬀets systématiques des cornets égale à σhwp =
0.0001 et sur la lame demi-onde σhorn = 0.01, nous obtenons
- dans le cas où la lame demi-onde est placée derrière les cornets ToTc
Ts
 =
 0.0280 0.0002 0.00020.0002 0.0280 0.0281
0.0002 0.0281 0.0280

 I(n̂p, ψp)Q(n̂p, ψp)
U(n̂p, ψp)
 , (5.4.7)
- dans le cas où la lame demi-onde est placée devant les cornets
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 ToTc
Ts
 =
 0.0280 0 00 0.0280 0.0281
0 0.0281 0.0280

 I(n̂p, ψp)Q(n̂p, ψp)
U(n̂p, ψp)
 . (5.4.8)
Il est possible d’estimer la fuite de polarisation et l’eﬀet induit par les erreurs systéma-
tiques sur l’amplitude de polarisation en calculant l’écart type σXid−corr de la diﬀérence
entre les paramètres idéaux et corrompus, dans le cas où la méthode de la self-calibration
n’est pas appliquée, et, entre les paramètres corrompus et reconstruits σXcorr−rec dans le
cas où la méthode de la self-calibration est appliquée, avec X = {I,Q, U}.
L’équation 5.4.2 devient ToTc
Ts
 =
 σIIa 0 00 σQQa σUQa
0 σQUa σ
UU
a
 .
 I(n̂p, ψp)Q(n̂p, ψp)
U(n̂p, ψp)
 , (5.4.9)
avec a = id−corr dans le cas où la procédure de la self-calibration n’est pas appliquée
et a = corr − rec dans le cas où elle est appliquée.
En général, nous pouvons déﬁnir le vecteur ∆
−→
S l’erreur sur chaque paramètre de
Stokes comme
∆
−→
S =
∆II ∆IQ ∆IU∆QI ∆QQ ∆QU
∆UI ∆UQ ∆UU
−→S , (5.4.10)
avec ∆
−→
S =
−→
S rec -
−→
S corr.
Le vecteur
−→
S corr est le vecteur des paramètres de Stokes mesurés et le vecteur
−→
S rec
est le vecteur des paramètres de Stokes obtenus après application de la méthode de la
self-calibration.
Pour l’instrument QUBIC, l’équation 5.4.10 devient
∆
−→
S =
∆II 0 00 ∆QQ ∆QU
0 ∆UQ ∆UU
−→S , (5.4.11)
avec ∆QQ, ∆QU , ∆UQ, et ∆UU les erreurs entre le lobe synthétique sans application de
la méthode de la self-calibration et en appliquant la méthode de la self-calibration et
∆II = 1.
Les termes ∆QQ et ∆UU altèrent l’amplitude de polarisation et les paramètres ∆UQ,
∆QU entrainent une fuite de polarisation de Q vers U (et inversement).
5.4.3 Erreur sur les spectres de puissance des modes E et B
Dans cette section, nous allons nous intéresser à l’impact des eﬀets instrumentaux sur
le spectre de puissance des modes B en estimant la fuite des modes E dans les modes
B en utilisant le formalisme de [173].
Nous déﬁnissons les paramètres de Stokes dans la base des harmoniques sphériques de
spin 2
Q(nˆ)± iU(nˆ) =
∑
lm
a±2lm±2Ylm(nˆ), (5.4.12)
où les paramètres de Stokes Q et U sont déﬁnis dans chaque direction nˆ.
191
Chapitre 5 Self-calibration
Nous introduisons les coeﬃcients d’expansion
aElm = −
a2lm + a−2lm
2
, (5.4.13)
aBlm = i
a2lm − a−2lm
2
, (5.4.14)
et les champs scalaires E(nˆ) et B(nˆ)
E(nˆ) =
∑∞
l=0
∑l
m=−l aElmYlm(nˆ)
B(nˆ) =
∑∞
l=0
∑l
m=−l aBlmYlm(nˆ).
En utilisant les coeﬃcients aElm et a
B
lm, nous construisons le spectre de puissance an-
gulaire des modes E et B
CEEl =<| aElm |2>, (5.4.15)
CBBl =<| aBlm |2> . (5.4.16)
Nous pouvons exprimer les paramètres de Stokes Q et U en fonction des coeﬃcients
aElm et a
B
lm
Q(nˆ) =
1
2
∑
l,m
[(iaBlm − aElm)−2Ylm(nˆ) + (−iaBlm − aElm)+2Ylm(nˆ)], (5.4.17)
U(nˆ) =
1
2
∑
l,m
[i(iaBlm − aElm)−2Ylm(nˆ) + (−iaBlm − aElm)+2Ylm(nˆ)]. (5.4.18)
En utilisant les équations 5.4.13, 5.4.14, 5.4.17, 5.4.18, nous obtenons les coeﬃcients
aElm et a
B
lm en fonction des paramètres de Stokes Q et U(
aElm
aBlm
)
=
ˆ
Malm
(
Q(nˆ)
U(nˆ)
)
dnˆ, (5.4.19)
où l’intégration est réalisée sur la direction nˆ avec
Malm =
(
−(+2Ylm(nˆ) +−2 Ylm(nˆ)) −i(+2Ylm(nˆ)−−2 Ylm(nˆ))
i(+2Ylm(nˆ)−−2 Ylm(nˆ) −(+2Ylm(nˆ) +−2 Ylm(nˆ))
)
. (5.4.20)
En introduisant les eﬀets systématiques aﬀectant l’amplitude de polarisation et en-
trainant une fuite de polarisation, l’équation 5.4.19 devient(
aE,measlm
aB,measlm
)
=
ˆ
Malm(Ms + 1)
(
Q(nˆ)
U(nˆ)
)
dnˆ, (5.4.21)
avec les coeﬃcients aE,measlm et a
B,meas
lm les paramètres avec eﬀets systématiques.
Nous déﬁnissons la matrice d’erreur sur les paramètres de Stokes par la matrice Ms
192
5.4 Résultats
Ms =
(
1 + ǫ ρ
−ρ 1 + ǫ
)
. (5.4.22)
A partir de l’équation 5.4.11 qui déﬁnit l’erreur sur les paramètres de Stokes, nous
pouvons déﬁnir l’erreur sur les spectres de puissance des modes E et B. Les valeurs
obtenues de l’erreur sur les paramètres de Stokes Q et U sont données par le tableau
5.4. La simulation a été réalisée avec 9 cornets primaires, 9 bolomètres et 10 pointages
pour 40 réalisations et un temps de mesure par ligne de base de 1s.
Ecart type id− corr corr − rec
ǫ 0.19 4.0× 10−2
ρ 0.26 7.3× 10−2
Table 5.4: Impact des eﬀets systématiques sur les paramètres de Stokes.
En terme de spectre de puissance, une erreur sur l’amplitude de polarisation aﬀecte
l’amplitude des spectres de puissances des modes E et B et une erreur mixant la polari-
sation entraine une fuite des modes E dans les modes B (et inversement).
Les coeﬃcients aE,measlm et a
B,meas
lm peuvent être réécrits sous la forme
aE,measlm = a
E
lm + ǫa
E
lm − ρaBlm, (5.4.23)
aB,measlm = a
B
lm + ǫa
B
lm + ρa
E
lm, (5.4.24)
où ǫ est l’erreur d’amplitude et ρ l’erreur de fuite de polarisation.
En utilisant les équations 5.4.15 et 5.4.16, nous obtenons alors
ClEE,meas = ClEE + ǫ(2 + ǫ)ClEE + ρ2ClBB ≃ ClEE + 2ǫClEE + ρ2ClBB, (5.4.25)
ClBB,meas = ClBB + ǫ(2 + ǫ)ClBB + ρ2ClEE ≃ ClBB + 2ǫClBB + ρ2ClEE , (5.4.26)
où on suppose ǫ petit.
Les spectres ClEE,meas et ClBB,meas sont les spectres de puissance des modes E et B
avec les erreurs instrumentales, ClEE et ClBB sont les spectres de puissance primordiaux.
Aﬁn de contraindre les eﬀets systématiques aﬀectant le spectre de puissance des modes
B, nous déﬁnissons l’erreur sur le spectre des modes B
∆ClBB = ClBB,meas − ClBB = 2ǫClBB + ρ2ClEE . (5.4.27)
Cette équation montre que l’incertitude sur le paramètre d’erreur ρ doit être inférieure
à 0.5% pour obtenir une fuite inférieure à 10% sur le spectre de puissance des modes B
pour un rapport tenseur sur scalaire de r = 0.01 pour l < 100.
A partir de l’Eq.(5.4.27), nous pouvons caractériser la fuite des modes E dans le spectre
de puissance des modes B représentée par le terme ρ2ClEE . La ﬁgure 5.4.8 illustre la
fuite des modes E dans le spectre de puissance des modes B en fonction des multipôles.
Les lignes noires représentent le spectre de puissance des modes B primordiaux pour
diﬀérentes valeurs du rapport tenseur sur scalaire r = 10−1, 10−2 et 10−3. Cette ﬁgure
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montre que la fuite des modes E dans les modes B est considérablement réduite en
appliquant la méthode de la self-calibration pour un temps de mesure par ligne de base
d’1s et encore plus signiﬁcativement si le temps de mesure par ligne de base est plus
important.
1 10 100
multipoles
10-8
10-6
10-4
10-2
100
(l
(l
+
1
)C
l/
2
pi
 [
µK
]
r=10-1
r=10-2
r=10-3
self-calibration 100s 
self-calibration 10s 
self-calibration 1s 
sans self-calibration 
Figure 5.4.8: Erreur ∆ClBB sur le spectre de puissance des modes B induite par la
fuite des modes E en fonction des multipôles obtenue après application
de la méthode de la self-calibration et sans méthode de self-calibration
pour l’instrument QUBIC pour diﬀérents temps d’intégration par ligne
de base 1s, 10s, 100s.
5.5 Discussion
Dans ce chapitre, nous avons montré qu’en observant une source de calibration po-
larisée avec successivement l’ensemble des paires de cornets, il est possible de contrôler
les eﬀets systématiques avec une bonne précision et que cette méthode est seulement
limitée par le bruit de photons : le temps de mesure par ligne de base. En eﬀet, plus le
temps de mesure par ligne de base est important, plus le gain apporté par la méthode
sur la précision des paramètres reconstruits sera meilleure. Cette méthode sera d’autant
plus puissante que le nombre de cornets sera grand. Cependant, ce critère implique un
coût computationnel plus important, qui peut être amélioré avec une implémentation
en parallèle de l’algorithme (gradient conjugué parallélisé). Ce travail est en cours de
réalisation par Pierre Chanial, qui développe un simulateur de l’instrument, dans lequel
sera inclus l’algorithme de la self-calibration.
Une prochaine étape sera de simuler plus réalistement la rotation de la lame demi-onde.
Dans l’algorithme, une position de lame est donnée pour chaque mesure aléatoirement,
194
5.5 Discussion
or, dans le cas de l’instrument QUBIC, la rotation de la lame se fera pas à pas.
En pratique, la procédure totale de la self-calibration pourra être réalisée avant la
prise de mesure et complétée, ensuite, plusieurs fois par des procédures partielles n’im-
pliquant pas la mesure de toutes les lignes de base. L’idée est de réaliser la procédure
de la self-calibration tous les jours pendant une heure pour vériﬁer l’évolution des eﬀets
systématiques avec le temps. Il sera important d’établir la stratégie de calibration la
plus eﬃcace pour l’instrument QUBIC, en tenant compte du nombre de lignes de base
mesuré et du temps de mesure par ligne de base.
Nous résumons le niveau d’acceptance des paramètres systématiques dans le tableau
5.5. Ces tolérances sont données pour un temps d’intégration par ligne de base d’1s,
validées par les simulations.
Paramètres Limites supérieures
Direction de pointage nˆp 0.10 rad
Position des cornets −→xi 10−4 m
Position des détecteurs dˆq 1 µm
Gain des bolomètres gq 0.01
Lobe primaire Bηprim,i(nˆp) 0.01
Lobe secondaire Bηsec(dˆq) 0.01
Gain et polarisation croisée des cornets gη,i, eη,i 0.0001
Gain et polarisation croisée de la lame demi-onde hη, ξη 0.01
Table 5.5: Niveau d’acceptance des eﬀets systématiques.
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Abstract
Context. The QUBIC collaboration is building a bolometric interferometer dedicated to the detection of B-mode polarization fluctu-
ations in the cosmic microwave background.
Aims. We introduce a self-calibration procedure related to those used in radio-interferometry to control a wide range of instrumental
systematic errors in polarization-sensitive instruments.
Methods. This procedure takes advantage of the need for measurements on redundant baselines to match each other exactly in the
absence of systematic effects. For a given systematic error model, measuring each baseline independently therefore allows writing a
system of nonlinear equations whose unknowns are the systematic error model parameters (gains and couplings of Jones matrices, for
instance).
Results. We give the mathematical basis of the self-calibration. We implement this method numerically in the context of bolometric
interferometry. We show that, for large enough arrays of horns, the nonlinear system can be solved numerically using a standard non-
linear least-squares fitting and that the accuracy achievable on systematic effects is only limited by the time spent on the calibration
mode for each baseline apart from the validity of the systematic error model.
Key words. Instrumentation: Polarimeters – Instrumentation: Interferometers – Methods: Data Analysis – Cosmology: Cosmic
Background Radiation – Cosmology: Inflation
1. Introduction
The quest for the B-mode of the polarization of the cosmic back-
ground is one of the scientific priorities of observational cosmol-
ogy today. Observing this mode appears to be the most power-
ful way to constrain inflation models. However, detecting such
a weak signal is a real experimental challenge. In addition to a
high statistical sensitivity (a huge number of horns and bolome-
ters required), future experiments will need excellent quality of
foreground removal and unprecedented control of instrumental
effects.
Currently, most projects are based on the experimental con-
cept of an imager. A promising alternative technology is bolo-
metric interferometry. This is the project of the QUBIC instru-
ment (QUBIC collaboration 2010). A first module is planned for
installation at the Franco-Italian Concordia Station in Dome C,
Antarctica in 2014. The aim is to combine the advantages of an
imager in terms of sensitivity with those of an interferometer in
terms of controlling systematic effects. The statistical sensitiv-
ity of the QUBIC instrument is comparable to that of an imager
with the same number of horns covering the same sky fraction.
The full QUBIC instrument (six modules) will comprise three
frequencies (97, 150, and 220 GHz) and aims to constrain, at the
90% confidence level, a tensor-to-scalar ratio of 0.01 with one
year of data.
The aim of this article is to introduce a new method, spe-
cific to bolometric interferometry, called self-calibration, and to
Send offprint requests to: M.-A. Bigot-Sazy, e-mail:
mabigot@apc.univ-paris7.fr
give an example of application with the QUBIC instrument. This
method allows a wide range of instrumental systematic effects to
be controlled.
This self-calibration technique is based on the redundancy
of the receiver array (Wieringa 1991). It uses the need for redun-
dant baselines of the interferometer to measure exactly the same
quantity in the absence of systematic effects. For a real instru-
ment, these measurements will be different because of system-
atics. The small differences can be used to calibrate parameters
that characterize the instrument completely for each channel and
estimate the instrumental errors.
In the case of a bolometric interferometer, the square horn
array will provide a large number of redundant baselines. In this
way, a bolometric interferometer can be self-calibrated thanks to
a calibration mode during which it will separately measure the
nh(nh − 1)/2 baselines or a fraction of the nh(nh − 1)/2 base-
lines with nh the number of horns observing an external polar-
ized source.
This method is inspired by traditional interferometry
(Pearson & Readhead 1984) where signal phases are often lost
due to atmospheric turbulence. Standard calibration procedures
exist in radio-interferometry and are similar to those used for
imaging techniques based on observations of an unresolved
source whose flux is assumed to be known. We emphasize that
the word self-calibration refers, by opposition, to a procedure in
which no knowledge of the observed source is required (most of
the time, the object which is scientifically studied is itself used
as the calibration source). Most of these self-calibration tech-
niques are based on the evaluation of so-called closure quantities
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phases or amplitudes. A set of unknown phases can, for instance,
be iteratively reconstructed by forming quantities where they are
nullified (the product of the three visibilities that can be formed
with three antennas). The use of redundant baselines for calibra-
tion is in contrast rather uncommon in radio-interferometry − see
(Wieringa 1991; Noordam & de Bruyn 1982). This comes from
most radio-interferometers having very few redundant baselines
achieve very high angular resolution, it is indeed better to ar-
range a given number of antennas in order to optimize the uv-
plane sampling, rather than to maximize redundancy.
A new kind of all-digital radio-interferometer the “omnis-
cope”, dedicated to 21 cm observations, has recently been pro-
posed by Tegmark & Zaldarriaga (2009a,b); its concept can be
summarized by the following five steps:
1) signals collected by antennas are digitized right after am-
plification,
2) a temporal fast Fourier transform (FFT) is performed in
order to split them into frequency subbands,
3) a spatial FFT is performed on each subband set,
4) the square modulus of the FFT result is computed,
5) an inverse spatial FFT is performed to recover the visibil-
ities.
There are conceptual similarities with the bolometric in-
terferometer concepts, since in this instrument, steps two and
three are performed in an analogical way by the beam com-
biner and the bolometers, respectively. Because antennas have
to be located on a grid in order for the FFTs to be performed,
an omniscope will possess many redundant baselines, and Liu
et al. (2010) have shown how this allows self-calibrating the
complex gains of the antennas. In both cases (standard radio-
interferometer or omniscope), the aim is to calibrate the complex
gains of the antennas and there is actually a mathematical trick
to get a linear system of equations from which these gains can be
obtained. The self-calibration procedure explained in this paper
is inspired by methods used in the paper of (Liu et al. 2010) even
if the design of the QUBIC instrument is different.
This paper is organized as follows. Section 2 introduces the
self-calibration method with the Jones matrix formalism and the
Mueller matrix formalism for radio-interferometry and the om-
niscope. We show in section 3 how the procedure can be applied
to the QUBIC bolometric interferometer, and finally we describe
the possible self-calibration algorithm and its results.
2. General principle
2.1. Instrumental systematics modelization with Jones
matrices
In this section, we use the notation proposed by (O’Dea et al.
2007). With the electric field of an incident radiation at a fre-
quency φ defined as R[
−→
Ee−iφt], and choosing two basis vectors
−→ex and −→ey orthogonal to the direction of propagation
−→
k , all the
statistical information is encoded in the coherence matrix C
C =
(
Cxx Cxy
C∗xy Cyy
)
=
(〈| Ex |2〉 〈ExE∗y〉
〈E∗xEy〉 〈| Ey |2〉
)
=
1
2
(
I + Q U − iV
U + iV I − Q
)
, (1)
where Ex, Ey are complex amplitudes of the transverse electric
field
−→
E and I, Q, U, and V are the Stokes parameters.
The propagation of an incident radiation
−→
E through a re-
ceiver can be described by a Jones matrix J such that the electric
field after passing through the receiver
−→
Er is
−→
Er = J
−→
E . (2)
where the Jones matrix J is a 2 × 2 complex matrix. It describes
how the instrument linearly transforms the two-dimensional vec-
tor representing the incoming radiation field
−→
E into the two-
dimensional vector of the outgoing field
−→
Er.
For an instrument with several components, the Jones ma-
trix is the product of the Jones matrices for each component.
For example, the ideal Jones matrix for an instrument in which
the incident radiation passing through a rotating half-wave plate
before propagating through the horns is
Jhwp = J
T
rotJhwpJrot
=
(
cos(ωt) −sin(ωt)
sin(ωt) cos(ωt)
) (
1 0
0 −1
) (
cos(ωt) sin(ωt)
−sin(ωt) cos(ωt)
)
=
(
cos(2ωt) sin(2ωt)
sin(2ωt) −cos(2ωt)
)
, (3)
where ω is the angular velocity of the half-wave plate, Jrot the
rotation matrix and Jhwp the ideal Jones matrix of the half-wave
plate.
After passing through the receiver, ideal orthogonal linear
detectors measure the power in two components
S 1 =
1
2
(I + Qcos(4ωt) + Usin(4ωt))
S 2 =
1
2
(I − Qcos(4ωt) − Usin(4ωt)).
To model systematic errors within a polarization-sensitive
interferometer, the Jones matrix can be described by introduc-
ing diagonal terms: the complex gain parameters gx and gy and
non-diagonal terms: the complex coupling parameters ex and ey
associated to the orthogonal polarizations
J =
(
1 − gx ex
ey 1 − gy
)
. (4)
Systematic errors arising from the half-wave plate and from
the square horn array can be modeled by
1. a Jones matrix for the half-wave plate
Jhwp =
(
1 − hx ξx
ξy −(1 + hy)
)
, (5)
2. a Jones matrix for the horn i with 1 6 i 6 nh
Jhorn,i =
(
1 − gx,i ex,i
ey,i 1 − gy,i
)
. (6)
The electric field
−→
E propagated through the half-wave plate
and the horn i becomes
−→
Ei = Jhorn,iJ
T
rotJhwpJrot
−→
E . (7)
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2.2. Instrumental systematics modelisation with Mueller
matrix
The Jones matrix expresses the transformation of the electric
field in the x and y-directions and the Mueller matrix describes
how the different polarization states transform. The Jones matrix
is a 2 × 2 matrix, whereas the Mueller matrix is a 4 × 4 matrix.
The 4×4Mueller matrix can thus be written as the direct product
of the 2 × 2 Jones matrices.
We calculate the tensor product of the outgoing field given
by Eq.(2) −→
E ∗r ⊗
−→
E r = J
−→
E ⊗ J∗−→E ∗. (8)
In general, the direct product 〈−→E ⊗ −→E ∗〉 gives the vector −→C
defined as
−→
C =

Cxx
Cxy
Cyx
Cyy
 = 〈
−→
E ⊗ −→E ∗〉 = 〈
[
Ex
Ey
]
⊗
[
E∗x
E∗y
]
〉 =

〈ExE∗x〉
〈ExE∗y〉
〈EyE∗x〉
〈EyE∗y〉
 . (9)
With Eq.(8), one can write the transmission of the electric field
through an instrument described by its Jones matrix using the
vector
−→
C of this electric field using the matrix direct product 1
−→
C r = 〈J−→E ⊗ J∗−→E ∗〉 = 〈J ⊗ J∗〉〈−→E ⊗ −→E ∗〉 = 〈J ⊗ J∗〉−→C . (10)
Accordingly Eq.(1), the polarization state of this electric
field can be described by the Stokes vector
−→
S defined by
−→
S =

I
Q
U
V
 =

Cxx +Cyy
Cxx −Cyy
Cxy +Cyx
i(Cxy −Cyx)
 , (11)
where I, Q, U, and V are the Stokes parameters.
One can obtain the expression of the Stokes vector from the
vector
−→
C defined in Eq.(9)
−→
S = A
−→
C , (12)
where A =

1 0 0 1
1 0 0 −1
0 1 1 0
0 i −i 0
 .
Substituting Eq.(12) into Eq.(10), it follows that the outgoing
Stokes vector
−→
S r can be written as
−→
S r = A(J ⊗ J∗)A−1−→S = M−→S (13)
where M = A(J ⊗ J∗)A−1 is the Mueller matrix that describes
how the Stokes parameters transform.
1 If A and B are 2 × 2 matrices defined as A =
(
A11 A12
A21 A22
)
and B =(
B11 B12
B21 B22
)
, the matrix direct product of A and B is
A ⊗ B =
(
A11B A12B
A21B A22B
)
=

A11B11 A11B12 A12B11 A12B12
A11B21 A11B22 A12B21 A12B22
A21B11 A21B12 A22B11 A22B12
A21B21 A21B22 A22B21 A22B22
 .
2.3. Polarized measurement equation with Mueller formalism
A polarization-sensitive interferometer measures the complex
Stokes visibilities from all baselines defined by the horns i and j
in an array of receivers
Vi j =

V I
i j
V
Q
i j
VU
i j
VV
i j

. (14)
These vectors could reduce to a scalar or a vector with 2, 3, or 4
elements depending on the Stokes parameters the instrument is
sensitive to. One can define a = 1, 2, 3, 4 as the number of Stokes
parameters the instrument allows to be measured.
The nh(nh − 1)/2 baselines of the interferometer can be clas-
sified into n, sets sβ of redundant baselines (same length, same
direction) indexed by β. In the absence of systematic errors, the
redundant visibilities should have exactly the same values
∀
{
i, j
}
ǫsβ,Vi j = Vβ. (15)
For a real instrument, however, redundant visibilites V¯i j will
not have exactly the same values because of systematic errors
and statistical (photon) noise, and one can write the following
system of a × nh(nh − 1)/2 complex equations
V¯i j = Mi j.Vβ + ni j (16)
where ni j are statistical noise terms and where Mi j are a kind of
complex Mueller matrices that reduce to the identity matrix for
a perfect instrument:
Mi j =

MII
i j
M
IQ
i j
MIU
i j
MIV
i j
M
QI
i j
M
QQ
i j
M
QU
i j
M
QV
i j
MUI
i j
M
UQ
i j
MUU
i j
MUV
i j
MVI
i j
M
VQ
i j
MVU
i j
MVV
i j

. (17)
The elements of these matrices are not independent and can be
expressed in terms of the diagonal and the nondiagonal terms of
the Jones matrix.
The first order Mueller matrix for a polarization sensitive ex-
periment is
Mi j =
1
2
(
A B
C D
)
(18)
with
A =
(
2 + g∗
x, j
+ g∗
y, j
+ gx,i + gy,i g
∗
x, j
− g∗
y, j
+ gx,i − gy,i
g∗
x, j
− g∗
y, j
+ gx,i − gy,i 2 + g∗x, j + g∗y, j + gx,i + gy,i
)
(19)
B =
(
e∗
x, j
+ e∗
y, j
+ ex,i + ey,i −i(e∗x, j − e∗y, j − ex,i + ey,i)
e∗
x, j
− e∗
y, j
+ ex,i − ey,i −i(e∗x, j + e∗y, j − ex,i − ey,i)
)
(20)
C =
(
e∗
x, j
+ e∗
y, j
+ ex,i + ey,i −e∗x, j + e∗y, j − ex,i + ey,i
−i(e∗
x, j
− e∗
y, j
− ex,i + ey,i) i(e∗x, j + e∗y, j − ex,i − ey,i)
)
(21)
D =
(
2 + g∗
x, j
+ g∗
y, j
+ gx,i + gy,i i(g
∗
x, j
− g∗
y, j
− gx,i + gy,i)
−i(g∗
x, j
− g∗
y, j
+ gx,i + gy,i) 2 + g
∗
x, j
+ g∗
y, j
+ gx,i + gy,i
)
.
(22)
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Figure 1: Design of the QUBIC instrument
3. Application to the QUBIC bolometric
interferometer
3.1. Observables in bolometric interferometry
In this section, we derive the expression for the power received
in the focal plane in the case of bolometric interferometry. The
bolometric interferometer proposed with the QUBIC instrument
(the QUBIC collaboration 2010) is the millimetric equivalent of
the first interferometer dedicated to astronomy: the Fizeau inter-
ferometer − see Fig.1 for the design of the QUBIC instrument.
The receptors are two arrays of nh horns: the primary and
secondary horns back-to-back on a square grid behind the optical
window of a cryostat. Filters and switches are placed in front and
between the horn array. The switches will be only used during
the calibration phase. The polarization of the incoming field is
modulated using a half-wave plate located before the primary
horns. This location of the half-wave plate avoids a leakage from
the Stokes parameter I to the Stokes parameters Q and U if the
half-wave plate has no inhomogeneities.
Signals are correlated together using an optical combiner.
The interference fringe patterns arising from all pairs of horns,
with a given angle, are focused to a single point on the focal
plane. Finally, a polarizing grid splits the signal into x and y-
polarizations, each being focused on a focal plane equipped with
bolometers. These bolometers measure a linear combination of
the Stokes parameters modulated by the rotating half-wave plate.
With an interferometer, the correlation between two re-
ceivers allows for direct access to the Fourier modes (visibilities)
of the Stokes parameters I, Q, and U. In the case of a bolometric
interferometer, the observable is the superposition of the fringes
formed by the sky electric field passing through a large number
of back-to-back horns and then focused on the detector plane ar-
ray. The image on the focal plane of the optical combiner is the
synthesized image, because only specific Fourier modes are se-
lected by the receiving horns array. A bolometric interferometer
is therefore a synthesized imager whose beam is the synthesized
beam formed by the array of receiving horns.
In the following section, we begin by defining the formal-
ism for the QUBIC instrument in an ideal case, that is to say,
without systematics. The electric field Eη(nˆp) passing through a
half-wave plate that rotates at angular speedω and modulates the
two orthogonal polarizations η ∈ {x, y} becomes, as a function of
the observed direction nˆp,(
E′x(nˆp)
E′y(nˆp)
)
=
(
cos(2ωt) sin(2ωt)
sin(2ωt) −cos(2ωt)
)
·
(
Ex(nˆp)
Ey(nˆp)
)
. (23)
For an ideal instrument, the electric field, after passing
through the half-wave plate, collected by one horn i located at−→xi for the polarization η ∈ {x, y} when all the primary horns are
looking at the same radiation field Eη(nˆp) as a function of the ob-
served direction nˆp and reaching the bolometer q at the direction
dˆq viewed from the optical center of the beam combiner is(
sx
iq
(nˆp)
s
y
iq
(nˆp)
)
= αiq • βi(nˆp) •
(
E′x(nˆp)
E′y(nˆp)
)
(24)
where αiq • βi(nˆp) is the product matrix of the matrices αiq and
βi(nˆp).
We have introduced the matrices βi(nˆp) and αiq which char-
acterize completely the instrument. A matrix βi(nˆp) is defined
for each channel of pointings (p) and horns (i) and includes the
primary beam B
η
prim,i
(nˆp), the horn position
−→xi and the direction
of pointing nˆp
βideali (nˆp) =
(
βx
i
(nˆp) 0
0 β
y
i
(nˆp)
)
(25)
with
βxi (nˆp) = B
x
prim,i(nˆp)exp(i2π
−→xi · nˆp
λ
), (26)
and
β
y
i
(nˆp) = B
y
prim,i
(nˆp)exp(i2π
−→xi · nˆp
λ
). (27)
A matrix αiq is defined for each channel of horns (i) and
bolometers (q) and includes the geometrical phases induced by
the beam combiner, the beams of the secondary horns B
η
sec(dˆq),
and the gain gq of the bolometer
2
αidealiq =
(
αx
iq
0
0 α
y
iq
)
(28)
with
αxiq = gq
∫
Bxsec(dˆq)exp[i2π
−→x i · dˆq]
λ
J(ν)Θ(dˆ − dˆq)dνddˆq, (29)
and
α
y
iq
= gq
∫
B
y
sec(dˆq)exp[i2π
−→x i · dˆq]
λ
J(ν)Θ(dˆ − dˆq)dνddˆq. (30)
The detector direction as viewed from the optical center of
the optical combiner is given by the unit vector dˆq, and λ is the
wavelength of the instrument. The integrations are over the sur-
face of each individual bolometer modeled with the top-hat like
function Θ(dˆ − dˆq), 3 and on bandwidths of the instrument J(ν)
with ν the frequency.
2 The expressions written here are only valid in the quasi-normal
incidence regime. This is not an issue, because in the next section we
see that we reconstruct the actual value of α
η
iq
regardless of its exact
expression.
3 In the case of the QUBIC instrument, the wavelength is within an
order of magnitude of the detector size, consequently the field rather
than the flux is being integrated over the bolometer area to take the
acceptance diffraction-limited beam into account.
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We assume that there is no cross-polarization because the
matrices βi(nˆp) and αiq are written for an ideal case so that there
is no dependence on the direction of polarization. The power
measured by one polarized bolometer located at dˆq in the focal
plane of the beam combiner is then
S
η
qp =
∫ ∣∣∣∣∣∣∣
∑
i
s
η
iq
(nˆp)
∣∣∣∣∣∣∣
2
dnˆp (31)
where s
η
iq
(nˆp) is given in Eq.(24).
Without systematics, Eq.(31) can be written as
S
η
qp =
∫ ∣∣∣E′η(nˆp)∣∣∣2 Bηq,s(nˆp)dnˆp, (32)
where the synthesized beam B
η
q,s(nˆp) for the detector q is formed
by the arrangement of the primary horns array as
B
η
q,s(nˆp) =
∑
i, j
α
η
iq
α
∗η
jq
β
η
i
(nˆp)β
∗η
j
(nˆp). (33)
The synthesized beam depends on the sky direction (nˆp), so the
synthesized image is the convolution of the sky and of the elec-
tric field through the synthesized beam.
One can rewrite Eq.(31) to exhibit the modulation of the po-
larization induced by the half-wave plate as
S
η
qp(t) = S
I
qp + ǫ
ηcos(4πωt)S Qqp + ǫ
ηsin(4πωt)S Uqp (34)
where ǫ x = 1 for the polarization x, ǫy = −1 for the polarization
y, and where S Xqp are the synthesized images on the focal plane
for each Stokes parameter X = {I, Q,U}. The cosine and sine
coefficients come from the modulation induced by the rotating
half-wave plate.
Systematic effects arising at any level of the detection can be
modeled by associating a Jones matrix to each horn i Jhorn,i and a
Jones matrix of the half-wave plate Jhwp. They can be introduced
as defined in Eq.(7), and Eq.(24) becomes(
sx
iq
(nˆp)
s
y
iq
(nˆp)
)
= αiq •βi(nˆp)•Jhorn,i •JTrot •Jhwp •Jrot •
(
Ex(nˆp)
Ey(nˆp)
)
(35)
where Eη(nˆp) is the incident electric field, Jhorn,i the Jones matrix
of the horn i, Jhwp the Jones matrix of the half-wave plate, and
Jrot the rotation matrix induced by the rotation of the half-wave
plate.
3.2. Self-calibration procedure
During the self-calibration mode, which is distinct from the ordi-
nary data-taking mode, the instrument scans a polarized source
and measures the nh(nh − 1)/2 synthesized images one by one
from all baselines or only a fraction of them. In the QUBIC de-
sign, this can be achieved using switches located between the
back-to-back horns. The switches are used as shutters that are
operated independently for all channels and are only required
during the calibration phase. One can modulate on/off a single
pair of horns while leaving all the others open in order to access
the synthesized images measured by each pair of horns alone.
This procedure requires the knowledge of the individual primary
beams of each horn. The maps of the primary beams can be ob-
tained independently through scanning an external unpolarized
source.
By repeating this with all baselines, all bolometers, and all
directions of pointing, one can construct a system of equations
whose unknowns are
1. the complex coefficients α
η
iq
, defined for each horn i, each
bolometer q, and for each polarization η which correspond
to 4nhnq parameters,
2. the horn location −→xi (2nh parameters),
3. the direction of pointing nˆp (2np parameters),
4. the complex horns systematic effects gx,i, gy,i, ex,i, ey,i defined
for each horn i and for each polarization η (8nh parameters),
5. the complex half-wave plate systematic effects hx, hy, ξx, ξy
(8 parameters).
For an instrument with nh horns, nq bolometers and for a scan
of np pointings, the number of unknowns is
nu = 4 × nh × nq + 2 × nh + 2 × np + 8 × nh + 8. (36)
During the self-calibration procedure, the number of con-
straints is given by the measurements, i.e. the synthesized im-
ages. One has the nh(nh − 1)/2 measured synthesized images for
each bolometer nq, each pointing np, each Stokes parameter, and
the two focal planes. The number of constraints is given by
nc = 6 × nh × (nh − 1)/2 × nq × np. (37)
The problem becomes easily overdetermined: for an instrument
with nh = 9, nq = 4, and np = 10, the number of constraints is
8640 and the number of unknowns is 262. It can be solved with
a least squares algorithm.
The first module of the QUBIC instrument will consist of
400 primary horns and two 1024 element bolometer arrays. The
number of constraints could be reduced if the self-calibration is
performed not on the nh(nh − 1)/2 baselines but on a fraction of
baselines. This is shown in the following.
Closing all the switches except two would actually dramat-
ically change the thermal load on the cryostat, which could af-
fect the bolometric measurements. Fortunately, there is a trick
explained in Appendix A that allows S
η
i jpq
(dˆq) to be indirectly
measured while minimally changing the thermal load. One can
show that
S
η
i jpq
(dˆq) = C¯
η
ipq
(dˆq) + C¯
η
jpq
(dˆq) − 2S¯ ηi jpq(dˆq) (38)
where S¯
η
i jpq
(dˆq) is the quantity measured by a bolometer q when
all the switches are open except the i and j, and C¯
η
ipq
(dˆq),
C¯
η
jpq
(dˆq) are the powers measured when all the switches are open
except respectively i or j. Measuring these three terms therefore
allows measuring S
η
i jpq
(dˆq) while keeping the thermal load al-
most constant. However, this also increases the noise. The noise
on each term is therefore
∆S 2i jpq = ∆C¯
2
ipq + ∆C¯
2
jpq + 4∆S¯
2
i jpq
= 2(nh − 1)NET 2 + 4(nh − 2)NET 2
= (6nh − 10)NET 2
where NET is the noise equivalent temperature of the bolome-
ters, and T the temperature of the 100% polarized source.
3.3. Numerical simulation
We have numerically implemented the method to check if the
nonlinear system could be solved. We generate the instrument
with a set of ideal parameters (horn locations, directions of
pointing, primary and secondary beams, detector locations, etc),
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and a set of parameters randomly corrupted by systematic er-
rors (horn location errors, pointing errors, assymetries of beams,
bolometer location errors, diagonal and nondiagonal terms of the
Jones matrices, etc). The widths of the random deviation of all
corrupted parameters around their ideal value are given in Table
1. These values of corruption are independent Gaussian errors
added to each parameter and each range of error is fixed accord-
ing to the tolerance we impose on components.
The primary beams B
η
prim,i
(nˆp) are assumed to be known per-
fectly so their values are not varied in the simulation; however,
the matrix β
η
i
(nˆp) varies as the horn locations
−→xi and the pointing
directions nˆp are unknowns of the system. In the simulation, the
angular position of the half-wave plate is drawn at random. A
random angular position of the half-wave plate is given for each
measurement.
To get a solvable system, one must add some normaliza-
tion constraints for the coefficients α
η
iq
and β
η
i
(nˆp), which do not
change the modeling of systematic errors. They mean that the
self-calibration only allows for relative calibration of these pa-
rameters. One can add
1. an absolute calibration of the global gain of the instrument,
α
η
00
= 1.
2. a convention on the phase of the α
η
iq
coefficients,
∀q, arg(αη
0q
) = 0. A rotation of global phase φq applied to the
coefficients α
η
iq
for one bolometer q does not modify Eqs.(24)
and (31) and therefore the observations.
3. a convention on the primary beams, ∀i, βη
i
(0ˆ)) = 1.
Multiplying the α
η
iq
coefficients by a term defined as cie
φi
and dividing the β
η
i
(nˆp) coefficients by the same term does
not modify Eqs.(24) and (31) and therefore the observations.
4. a convention on the phase of the β
η
i
(nˆp) coefficients,
∀p, arg(βη
0
(nˆp)) = 0. A rotation of global phase φ(nˆp) ap-
plied to the β
η
i
(nˆp) coefficients for one pointing p does not
modify Eqs.(24) and (31) and the observations.
5. an absolute calibration of the overall gain of the horns, gx,0 =
1. It means that the self-calibration procedure only allows a
relative calibration of the gain terms.
We compute the corrupted synthesized images and add
Gaussian statistic noise given by
nnoise =
NETP√
tb
√
2
√
6nh − 10 (39)
where the noise equivalent temperature of the bolometers NET
is taken to be 300µK.s
1
2 , the temperature of the 100% polarized
source is T=100K, and the time spent on each baseline on the
calibration mode is tb = 1s. The usual convention is to give the
NET for unpolarized detectors, but it is convenient in our case
to use quantities with polarization. In this case, the NET is given
by NET = NETP√
2
.
We solve the nonlinear system with a standard nonlinear
least-squares method based on a Levenberg-Marquardt algo-
rithm. The ideal coefficients (without systematic errors) are used
as starting guess for the different parameters.
3.4. Results
To be able to have a large number of realizations, we run the
simulation for an array of nine primary horns, nine bolometers,
Table 1: Range for systematic errors for each parameter.
Error source Gaussian level
Pointing uncertainty nˆp 1 [deg]
Horn location error −→xi 100 [µm]
Detector location error 1 [µm]
Bolometer gain gq 0.01
Primary beam error B
η
prim,i
(nˆp) 0.01
Secondary beam error B
η
sec(dˆq) 0.01
Horn systematics gη,i 0.0001
Horn systematics eη,i 0.0001
Half-wave plate systematics hη 0.01
Half-wave plate systematics ξη 0.01
Notes. The systematics are independent Gaussian errors added to each
parameter. Each range of error is fixed according to the tolerance we
impose on components.
and ten pointings for 100 realizations. Figure 2 shows the result
of the self-calibration simulation. The six plots are scatter plots
of ideal vs. real synthesized images in red and of recovered vs.
real synthesized images in blue for the X and Y focal planes
and each Stokes parameter I, Q, and U. The synthesized images
are computed with Eq.(31), the ideal synthesized images are the
synthesized images without systematic effects, the real synthe-
sized images are the simulated measurements, and the recovered
synthesized images are computed with the output parameters of
the self-calibration simulation. The six plots show the advantage
of the self-calibration method.
This method allows access to the systematic effects of the
horns and of the half-wave plate. It also allows calibrating the
parameters α
η
iq
and βi(nˆp) that completely characterize the in-
strument for each channel of pointings, horns, and bolometers.
In running the simulation, one can find that the residual error
on each output parameter will depend on the number of horns,
bolometers, pointings, baselines per pointings, and on the time
spent measuring each baseline. Adding more horns, pointings,
bolometers, and baselines increases the mathematical constraints
on a given measurement, it allows to form new baselines and
adds redundancy on the horn array. Figure 3 shows that the resid-
ual diagonal term error of the Jones matrix of the half-wave plate
improves as the number of baselines per pointing is higher. This
result was obtained for a simulation with nine primary horns,
nine bolometers and ten pointings for 40 realizations and for a
time spent on each baseline tb = 1s. The baselines measured for
each pointing are chosen randomly. Similar plots are obtained
with the other parameters defined in Table 2.
One can put together these variables and define a power law
that allows calculating the residual error on each parameter de-
fined in Table 1
σc ∼ c ×
1
nα
h
× 1
n
β
q
× 1
n
γ
p
× 1
nΦ
bs
(40)
with c a constant and α, β, γ, Φ the exponent of the number of
horns nh, bolometers nq, pointings np, and the percent of base-
lines per pointing nbs.
The values for each index are summarized in Table 2 for two
different measuring times per baseline tb = 1 and tb = 100s.
One can observe in Table 2 that the error on the different re-
constructed parameters is better when the time spent on each
baseline is longer. Figure 4 represents the residual half-wave
plate gain error as a function of the time spent on each base-
line during the calibration mode. It shows that the limitation of
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Figure 2: Results of the self-calibration simulation for the synthesized images S Iqp, S
Q
qp, and S
U
qp for the X focal plane on the right
and Y focal plane on the left for an instrument with nine primary horns, nine bolometers, and ten pointings for a time spent on
calibration mode for each baseline of tb = 1s and 100 realizations. These plots represent scatter plots of ideal vs. real synthesized
image in red and of recovered vs. real in blue. The red plots show the corruption after adding the systematic effects defined in Table
1. The blue plots show that the corruption is solved after applying the self-calibration method.
Table 2: Results of the self-calibration simulation for an instrument with 9 horns, 9 bolometers, and 10 pointings.
tb = 1s tb = 100s
parameters α β γ Φ α β γ Φ
α
η
iq
0.74 0.99 0.75 0.84 0.97 1.55 1.22 1.06
nˆp 0.46 0.37 0.24 0.73 0.75 0.70 1.02 1.09−→xi 0.58 0.66 0.97 0.82 0.76 1.04 1.28 1.18
gη(
−→xi) 0.91 1.06 0.83 0.48 1.04 1.52 0.45 0.75
eη(
−→xi) 0.77 1.18 0.36 0.65 1.01 1.16 0.63 0.99
hη 0.55 0.67 0.12 0.59 0.78 0.85 0.25 0.78
ξη 0.64 0.58 0.11 0.38 1.11 0.84 0.46 0.80
Notes. The recovered parameters are given in the first column. Following the power law given by Eq.(40), one can calculate the exponent for each
variable: the exponent α for the number of horns, the exponent β for the number of bolometers, the exponent γ for the number of pointings, and
Φ the number of baselines per pointing. This work was done for two different measuring times per baseline tb = 1s and tb = 100s and with 40
realisations of the simulation.
the accuracy achieved on the systematic parameters is given by
the time spent on calibration mode for each baseline tb.
The first QUBIC module will contain 400 primary horns, or
79800 baselines; therefore, we need to spend about 22h on cali-
bration in order to measure all the baselines during one second.
This lapse of time could, however, be much reduced with a small
information loss if the self-calibration procedure was not per-
formed on all baselines. The accuracy on the output parameters
also depends on the number of baselines per measurement as il-
lustrated in Figure 3. It will be important to determine which is
the most interesting strategy for the QUBIC instrument.
Using the law given by Eq.(40), one can extrapolate the re-
sult given in Table 2 to the residual error for the QUBIC in-
strument with 400 horns, 2×1024 bolometers, and 1000 point-
ings for two different measuring times per baseline tb = 1 and
tb = 100s. The result is given in Table 3. The values of the stan-
dard deviation between the corrupted and reconstructed parame-
ters are obtained by replacing in Eq.(40) the values of exponent
given in Table 2 applied to the design of the QUBIC instrument.
It shows a very significant improvement on the level of the resid-
ual systematics after self-calibration, even for 1s.
3.5. Finding limits
Accordingly Eq.(34), in an ideal case, in the absence of system-
atic effects, the powers measured on the x and y polarized focal
planes after demodulation of the half-wave plate are

T
η
O
T
η
C
T
η
S
 =

S
η
I
S
η
Q
S
η
U
 =
∫ 
B
η
q,s(nˆp) 0 0
0 ǫηB
η
q,s(nˆp) 0
0 0 ǫηB
η
q,s(nˆp)
•

I(nˆp)
Q(nˆp)
U(nˆp)
 dνddˆqdnˆp
(41)
with ǫ x = 1 for the polarization x, ǫy = −1 for the polarization
y, TO, TC , and TS refer to a constant, cosine, and sine terms ob-
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Table 3: Results of the self-calibration simulation for the QUBIC instrument with 400 horns, 2 × 1024 bolometers array, 1000
pointings, and all baseline measurements.
parameters tb = 0s tb = 1s tb = 100s
σid−corr σcorr−rec ratio σcorr−rec ratio
α
η
iq
0.004 8.48 × 10−5 47 1.87 × 10−6 2140
nˆp 0.15 1.41 × 10−3 106 3.26 × 10−5 4596−→xi 100. × 10−6 5.86 × 10−5 17 2.27 × 10−8 4402
gη(
−→xi) 0.0001 1.36 × 10−6 73 1.22 × 10−8 8182
eη(
−→xi) 0.0001 1.09 × 10−6 92 1.20 × 10−8 8280
hη 0.01 1.18 × 10−4 84 7.27 × 10−6 1375
ξη 0.01 1.24 × 10−4 80 5.81 × 10−6 1722
Notes. The recovered parameters are given in the first column. In the second column, one can see the value of the standard deviation between
the ideal and corrupted parameters (without self-calibration). The third and fifth columns give the value of the standard deviation between the
corrupted and reconstructed parameters (with self-calibration). The benefit obtained after applying the self-calibration method is given in the
fourth and sixth columns: this is the ratio between the value of the standard deviation of the third and the second columns for tb = 1s and of the
fifth and the second columns for tb = 100s.
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Figure 3: Results of the self-calibration simulation for the diag-
onal terms of the Jones matrix of the half-wave plate and a time
spent per baseline tb = 1s. This plot represents the residual error
on these parameters as a function of the percent of baselines per
pointing. The red line represents a power law of the shape ∼ c
nΦ
bs
with c a constant, nbs the number of baselines per pointing and
Φ the index of the power law given in Table 2. This law gives the
limit of the relative accuracy that can be achieved on the system-
atic parameters. The green line represents the input error on the
systematic effects of the half-wave plate in the simulation given
in Table 1.
tained after the demodulation of the half-wave plate, S I , S Q, and
S U refer to the synthesized images for each Stokes parameter I,
Q, and U and B
η
q,s(nˆp) the synthesized beam. The integrations are
performed over the bandwidth of the instrument, over the surface
of the bolometer, and over the sky direction.
For a real instrument, in the case where the half-wave plate
is located before the horns, leakages from Q to U and from
U to Q appear. Using the self-calibration simulation, one can
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Figure 4: Results of the self-calibration simulation for the diago-
nal terms of the Jones matrix of the half-wave plate. We show the
residual error (in blue) on these parameters as a function of the
measuring time spent on each baseline on the calibration mode.
The red line represents a power law of the shape ∼ NET√
tb
√
2
with
NET the noise equivalent temperature of the bolometers, T the
temperature of the polarized source, and tb the measuring time
spent on each baseline. This law gives the limit of the relative
accuracy that can be achieved on the systematic parameters ac-
cording to the measuring time spent per baseline. The green line
represents the input error on the systematic effects of the half-
wave plate in the simulation given in Table 1.
estimate the leakage from Q into U and from U into Q by
calculating the standard deviation of the difference between
the ideal and corrupted parameters σI
id−corr, σ
Q
id−corr, σ
U
id−corr,
σ
QU
id−corr, and σ
UQ
id−corr (without self-calibration) and of the differ-
ence between the corrupted and recovered parameters σ
Q
corr−rec,
σUcorr−rec, σ
QU
corr−rec, and σ
UQ
corr−rec (with self-calibration).
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In the case without self-calibration, Eq.(41) becomes

∆TO
∆TC
∆TS
 =

σI
id−corr 0 0
0 σ
Q
id−corr σ
UQ
id−corr
0 σ
QU
id−corr σ
U
id−corr
 •

I(nˆp)
Q(nˆp)
U(nˆp)
 . (42)
In the case with self-calibration, Eq.(41) becomes

∆TO
∆TC
∆TS
 =

σIcorr−rec 0 0
0 σ
Q
corr−rec σ
UQ
corr−rec
0 σ
QU
corr−rec σ
U
corr−rec
 •

I(nˆp)
Q(nˆp)
U(nˆp)
 . (43)
With Eqs.(42) and (43), one can observe that instrument errors
and systematic effects induce leakage from Q to U and from
U to Q but also alter the polarization amplitude. It is assumed
that there is no correlation of the errors in the synthesized beam
B
η
q,s(nˆp) across the bolometers, and the simulation is realized for
a point source so that the sky convolution can be ignored.
It is interesting to focus on the B-mode power spectrum in
order to estimate the E-B mixing and to constrain the E-mode
leakage in the B-mode power spectrum. In general, one can de-
fine the vector ∆
−→
S that defines the errors on Stokes parameters
∆
−→
S =

∆II ∆IQ ∆IU
∆QI ∆QQ ∆QU
∆UI ∆UQ ∆UU
 • −→S (44)
where ∆
−→
S =
−→
S rec − −→S corr, and −→S corr is the vector of measured
Stokes parameters and
−→
S rec is the vector of the Stokes parame-
ters obtained with the self-calibration method. For the QUBIC
instrument, there is no leakage of I to Q and U because the half-
wave plate is in front of the instrument so, Eq.(44) becomes
∆
−→
S =

0 0 0
0 ∆QQ ∆QU
0 ∆UQ ∆UU
 • −→S (45)
where ∆QQ, ∆QU , ∆UQ, and ∆UU are the errors between the syn-
thesized beam without the self-calibration method and the one
after applying the self-calibration method. Following Appendix
B and Eq.(45), one can write the error terms as ∆QQ = 1 + ǫ,
∆QU = ρ, ∆UQ = −ρ, and ∆UU = 1 + ǫ where the complex term
ǫ changes the amplitude of polarization and ρ mixes both the Q
and U Stokes parameters. One can define the error matrix on the
Q and U Stokes parameters as Ms − 11 where the matrix Ms is
given by
Ms =
(
1 + ǫ ρ
−ρ 1 + ǫ
)
. (46)
To go further, one can estimate the leakage from E to B-mode
and give a constraint on the value of the tensor-to-scalar ratio
r. An error in diagonal terms ∆QQ and ∆UU will affect the am-
plitude of the E and B-mode power spectrum. The nondiagonal
terms ∆QU and ∆UQ result in a leakage from the E to B-mode
power spectrum (or the B to E-mode power spectrum). To have
a constraint on the B-mode, as the E-mode is far above that of
the B-mode in amplitude, one can use the equation derived by
(C. Rosset et al. 2010) obtained with the first-order approxima-
tion
∆ClBB = ClBB,meas −ClBB = 2ǫClBB + ρ2ClEE (47)
where ∆ClBB is the error on the B-mode power spectrum ClBB
and ClEE is the E-mode power spectrum, and we suppose ǫ is
small. One can refer to Appendix B for the explicit details of
1 10 100
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Figure 5: ∆Cl due to leakage from E-mode for different times on
measurements per baseline tb =1s, 10s and, 100s for the QUBIC
instrument. The colored solid lines represent the leakage af-
ter applying the self-calibration method for different measuring
times per baseline. The dashed line represents the error on the
B-mode power spectrum without self-calibration method. The
black lines are the primordial B-mode spectrums for r = 10−1,
r = 10−2, and r = 10−3.
this equation. It shows that the uncertainty on parameter ρ must
be lower than 0.5% to have a leakage from E to B-mode lower
than 10% of the expected B-mode power spectrum ClBB for a
tensor-to-scalar ratio of r=0.01 for l <100.
From Eq.(47), one can estimate the leakage from the E-mode
into the B-mode power spectrum given by the term ρ2ClEE .
Figure 5 represents the error on the B-mode power spectrum ∆Cl
as a function of the multipoles. The leakage from the E-mode
into the B-mode is therefore significantly reduced by applying
the self-calibration procedure, even with a modest 1s per base-
line (corresponding to a full day dedicated to self-calibration).
The leakage can be further reduced by spending more time on
self-calibration.
4. Conclusion
Bolometric interferometry differs considerably from standard ra-
dio interferometry in the sense that its primary goal is not to
reach a good angular resolution but to achieve high statistical
sensitivity and good control of systematic effects. In this per-
spective, redundancy turns out to be the crucial property to fulfill
these two objectives, as shown in Charlassier et al. (2009) and in
the present article.
In this paper, we have shown that with a polarized calibration
source and the use of the successive observation of this source
with all pairs of horns of the interferometer (self-calibration),
one can have low and controllable instrumental systematic ef-
fects. Redundant baselines should give the same signal if they
are free of systematics. By modeling the instrument systematics
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with a set of parameters (Jones matrices, location of the horns,
beams), one can use the measurements of the different baselines
to solve a nonlinear system that allows the systematic effects
parameters to be determined with an accuracy that, besides the
correctness of the modelling, is only limited by the photon noise,
hence by the time spent on self-calibration. The more horns and
bolometers in the array, the more efficient the self-calibration
procedure.
The resolution of the system is CPU-intensive for large bolo-
metric interferometers and should be implemented on massively
parallel computers in the future. Using simulations with various
horns and bolometer arrays of moderate sizes, we have obtained
a scaling law that allows us to extrapolate the accuracy of self-
calibration to the QUBIC instrument with 400 horns, 2x1024
bolometer arrays and 1000 pointing directions towards the cal-
ibration source. We find that with a few seconds per baseline
(corresponding to a few days spent on self-calibration), knowl-
edge of the instrumental systematic effects parameters can be
improved by at least two orders of magnitude, allowing mini-
mization of the leakage from E into B polarization down to a
tolerable level. This can be improved by spending more time on
self-calibration.
The idea of developing bolometric interferometry was mo-
tivated by bringing together the imager exquisite sensitivity al-
lowed by bolometer arrays and the ability to handle instrumental
systematic effects allowed by interferometers. Bolometric inter-
ferometers have been shown to have a sensitivity similar to that
of imagers (Hamilton 2008; QUBIC collaboration 2010), while
we have shown in the present article that the self calibration al-
lows achieving an excellent handling of systematic effects that
has no equivalent with an imager.
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Appendix A: Measuring the bolometer power for
two opened horns is equivalent to measuring
the bolometer power when all horns are open
except the horn i and j
The power collected by the bolometer q for the opened horns i
and j without polarization is
S i j = Ci +C j + 2Re(αiqα
∗
jqβiβ
∗
j), (A.1)
which can be written as
S i j = |pi|2 + |p j|2 + 2Re(pi p∗j). (A.2)
The total power measured for all the baselines can be ex-
pressed as
S tot = |
∑
m
pm|2 =
∑
m
|pm|2 +
∑
m,l
2Re(pm p
∗
l ). (A.3)
The power measured by a bolometer q for all horns opened ex-
cept the horn i is
C−i = |
∑
j,i
p j|2 = S tot −Ci −
∑
k,i
2Re(pi p
∗
k). (A.4)
The power measured by a bolometer q for all horns opened ex-
cept the horn j is
C− j = |
∑
i, j
p j|2 = S tot −C j −
∑
k, j
2Re(p j p
∗
k). (A.5)
The power measured by a bolometer q for all baselines opened,
except the baseline formed by the horns i and j, is
S −i j = S tot−Ci−C j−
∑
k,i
2Re(pi p
∗
k)−
∑
k, j
2Re(p j p
∗
k)+2Re(pi p
∗
j)
(A.6)
with
2Re(pi p
∗
j) = S tot + S −i j − S tot +Ci +
∑
k,i
2Re(pi p
∗
k) − S tot+
C j +
∑
k, j
2Re(p j p
∗
k).
Finally, one can find
2Re(pi p
∗
j) = S tot + S −i j − S tot −C−i −C− j. (A.7)
So :
S −i j = C−i +C− j + 2Re(pi p∗j). (A.8)
Appendix B: Error on E and B-mode power spectra
One can define the Stokes parameters in spin-2 spherical har-
monics base
Q(nˆ) ± iU(nˆ) =
∑
lm
a±2lm±2Ylm(nˆ) (B.1)
where Q and U are defined at each direction nˆ.
It is convenient to introduce the linear combinations
aElm = −
a2lm + a−2lm
2
(B.2)
aBlm = i
a2lm − a−2lm
2
. (B.3)
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One can define the two scalar fields
E(nˆ) =
∞∑
l=0
l∑
m=−l
aElmYlm(nˆ) (B.4)
B(nˆ) =
∞∑
l=0
l∑
m=−l
aBlmYlm(nˆ). (B.5)
Using the coefficients aE
lm
and aB
lm
, one can construct the an-
gular power spectrum CEE
l
and CBB
l
as
CEEl =<| aElm |2> (B.6)
CBBl =<| aBlm |2> . (B.7)
One can express the Q and U Stokes parameters as a function
of the coefficients aE
lm
and aB
lm
Q(nˆ) =
1
2
∑
l,m
[(iaBlm−aElm)−2Ylm(nˆ)+(−iaBlm−aElm)+2Ylm(nˆ)] (B.8)
U(nˆ) =
1
2
∑
l,m
[i(iaBlm − aElm)−2Ylm(nˆ) + (−iaBlm − aElm)+2Ylm(nˆ)].
(B.9)
Using Eq.(B.4), (B.5), (B.8), and (B.9), one can express the
coefficients aE
lm
and aB
lm
as a function of the Stokes parameters Q
and U (
aE
lm
aB
lm
)
=
∫
Malm
(
Q(nˆ)
U(nˆ)
)
dΩ, (B.10)
where the integration is taken over the whole sky, and
Malm =
(
−(+2Ylm(nˆ) +−2 Ylm(nˆ)) −i(+2Ylm(nˆ) −−2 Ylm(nˆ))
i(+2Ylm(nˆ) −−2 Ylm(nˆ) −(+2Ylm(nˆ) +−2 Ylm(nˆ))
)
.
(B.11)
In the case of a bolometric interferometer, globar errors on
synthesized beam will affect the amplitude of polarization and
mix the Q and U Stokes parameters.
To model systematic errors, one can introduce a Jones matrix
that describes the propagation of radiation through a receiver
−→
Er = J
−→
E =
(
1 − gx ex
ey 1 − gy
)−→
E (B.12)
where the gain gη and the leakage eη are complex values.
From this relation, one can construct the Mueller matrix M,
which tells us how the Stokes vector
−→
S transforms
−→
S r = A(J ⊗ J∗)A−1−→S = M−→S (B.13)
where A =

1 0 0 1
1 0 0 −1
0 1 1 0
0 i −i 0

and
−→
S r is the outgoing Stokes vector and M = A(J ⊗ J∗)A−1
is the resulting error matrix.
We are only interested in the Q and U Stokes parameters. In
this case, the error matrix M becomes
M =
(
MQQ MQU
MUQ MUU
)
. (B.14)
The first order of this matrix M is
MQQ = 1 + gx + gy + g
∗
x + g
∗
y
MUQ = ey + e
∗
y − ex − e∗x
MQU = ex + e
∗
x − ey − e∗y
MUU = 1 + gx + gy + g
∗
x + g
∗
y.
One can generalize this error matrix for Jones matrix of any
component and rewrite it as Ms − 11 where
Ms =
(
1 + ǫ ρ
−ρ 1 + ǫ
)
, (B.15)
where the complex term ǫ describes the error of the amplitude of
polarization and the complex term ρ mixes the Q and U Stokes
parameters.
In this case, Eq.(B.10) becomes
(
a
E,meas
lm
a
B,meas
lm
)
= MalmMs
(
Q(nˆ)
U(nˆ)
)
(B.16)
where the coefficients aE,meas
lm
and aB,meas
lm
include systematic ef-
fects.
In terms of power spectra, an error in polarization amplitude
will affect the amplitude of the E and B-mode power spectra,
and an error that mixes the Q and U Stokes parameters leads to
a leakage from the E to B-mode (and from the B to E-mode).
One can easily find that with systematic effects, the coeffi-
cients aE
lm
and aB
lm
can be expressed as
a
E,meas
lm
= aElm + ǫa
E
lm − ρaBlm (B.17)
a
B,meas
lm
= aBlm + ǫa
B
lm + ρa
E
lm (B.18)
where ǫ is the error in amplitude and ρ the error of polarization
leakage. Using Eq.(B.6) and Eq.(B.7), one can obtain
ClEE,meas = ClEE+ǫ(2+ǫ)ClEE+ρ2ClBB ≃ ClEE+2ǫClEE+ρ2ClBB
(B.19)
ClBB,meas = ClBB+ǫ(2+ǫ)ClBB+ρ2ClEE ≃ ClBB+2ǫClBB+ρ2ClEE ,
(B.20)
where we suppose ǫ is small, ClEE,meas and ClBB,meas are the E
and B-mode power spectra including systematic effects, ClEE
and ClBB the input power spectra, the complex term ǫ describes
the error of amplitude of the B-mode power spectrum, and the
complex term ρ results in a leakage from the E to B-mode power
spectrum.
To focus on the B-mode, one can define the error on ClBB
power spectrum
∆ClBB = ClBB,meas −ClBB = 2ǫClBB + ρ2ClEE . (B.21)
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Chapitre 6
Fabrication de cartes, estimation des
spectres de puissance et perspectives
La fabrication de cartes, appelée map-making, et l’estimation de spectres de puissance
avec l’instrument QUBIC peuvent être perçus comme un réel déﬁ induit par la forme
très structurée du lobe synthétique. Ces derniers mois, des avancées importantes ont été
réalisées sur l’analyse de données en collaboration avec Pierre Chanial, Jean-Christophe
Hamilton et Jean Kaplan, qui ont permis de montrer que le problème du lobe de l’ins-
trument est résolu. La fabrication de cartes du fond diﬀus doit prendre en compte que le
lobe contient plusieurs pics. La méthode utilisée pour le moment consiste à modéliser la
forme complexe du lobe synthétique par une forme simpliﬁée à l’aide d’une combinaison
linéaire de gaussiennes pour obtenir les données temporelles de l’instrument. Ensuite,
l’estimation des spectres de puissance est réalisée à l’aide d’un estimateur quadratique
(par maximum de vraisemblance) sur les cartes réalisées. D’autres méthodes seront tes-
tées par la suite. Les résultats obtenus à ce jour sont vraiment prometteurs. Un travail
en cours est eﬀectué aﬁn de produire des cartes de polarisation des paramètres de Stokes,
aﬁn d’estimer les spectres de puissance des modes E et B.
Dans ce chapitre, nous présenterons les résultats obtenus du map-making et de l’esti-
mation des spectres de puissance, implémentés actuellement dans un simulateur complet
de l’instrument.
6.1 Simulation des données TOD (time ordered data)
La structure du lobe synthétique est composée d’un lobe principal et de lobes secon-
daires situés à 8,5° du lobe principal. La carte Healpix 6.1.1 représente une projection
gnomonique du lobe synthétique de l’instrument QUBIC pour 400 cornets, 25% de lar-
geur de bande et 3 mm de taille de détecteur. La ﬁgure 6.1.2 représente une coupe
horizontale du lobe synthétique de l’instrument QUBIC. En bleu est représenté le lobe
de l’instrument sans largeur de bande et avec un détecteur ponctuel au centre du plan
focal, en rouge est représenté le lobe avec 25% de largeur de bande et 3 mm de taille de
détecteur. En vert, est représentée l’enveloppe du lobe primaire de 14 degrés FWHM.
Cette ﬁgure montre la diminution de la résolution induite par l’intégration sur la largeur
de bande et due à la taille ﬁnie des détecteurs. Cependant, augmenter la largeur de bande
permet de gagner des photons et donc apporte un gain sur le rapport signal sur bruit
[42]. Les deux ﬁgures 6.1.1 et 6.1.2 montrent que le lobe de l’instrument est composé du
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lobe principal et de réplications de plus faible amplitude par rapport au lobe principal.
Figure 6.1.1: Lobe synthétique de l’instrument QUBIC avec 400 cornets.
Figure 6.1.2: Coupe du lobe synthétique. En bleu est représenté le lobe synthétique
sans largeur de bande avec des détecteurs ponctuels et en rouge le lobe
avec 25% de largeur de bande et 3 mm de taille de détecteur.
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La carte du ciel obtenue par un instrument résulte de la convolution du signal par le
lobe eﬀectif de l’instrument, qui dépend de la position relative du lobe par rapport au
ciel et de sa forme. Dans le cas où le lobe est asymétrique, cette convolution est donc
directement liée à la stratégie de balayage du ciel. Aﬁn de réaliser la convolution de
la carte du ciel par le lobe de l’instrument, il faut eﬀectuer une rotation du lobe pour
chaque pointage dans l’espace réel, ce qui induit un temps de calcul très important.
Dans le cas d’un imageur, chaque bolomètre recevra la puissance de la zone du ciel limi-
tée par la résolution de l’instrument. Dans le cas de l’instrument QUBIC, pour chaque
pointage, un bolomètre reçoit de la puissance de pixels du ciel séparés par une plus
grande distance que la résolution de l’instrument. La méthode utilisée pour s’aﬀranchir
des réplications du lobe synthétique est alors de réaliser une approximation du lobe de
l’instrument dans l’espace réel à l’aide d’une série de fonctions simples : des gaussiennes
de même largeur. Cette approximation permet de ramener toute la puissance des répli-
cations du lobe synthétique dans un lobe principal. Ce type de méthode de convolution
des cartes en tenant compte des asymétries du lobe de l’instrument a été développé pour
l’instrument Archeops dans la procédure Asymfast [198]. Cette approximation permet
de tester le principe du map-making multilobe. Par la suite, il faudra changer la forme
du lobe utilisée pour des vraies données.
6.2 Map-making
Nous pouvons utiliser l’instrument QUBIC comme un imageur synthétique avec lequel
les mesures, soit les images synthétiques des paramètres de Stokes, sont des convolutions
du ciel par le lobe de l’instrument : le lobe synthétique. Puisque le lobe est bien dé-
ﬁni, l’instrument peut balayer le ciel et être utilisé comme un imageur synthétique. Les
mesures temporelles obtenues pour chaque bolomètre peuvent être alors projetées sur
le ciel avec les méthodes traditionnelles de map-making aﬁn d’obtenir des cartes des
paramètres de Stokes I, Q et U et d’estimer les spectres de puissance à partir de ces
cartes. Des informations sur le map-making et l’estimation des spectres de puissance, en
général, peuvent être apportées par [31, 33, 84, 193].
Nous allons dans un premier temps présenter la méthode générale de map-making,
puis son application à l’instrument QUBIC et nous présenterons les résultats obtenus.
6.2.1 Méthode générale
Nous ne nous intéresserons qu’au paramètre de Stokes de l’intensité dans un pre-
mier temps, qui permet de tester la méthode le map-making en tenant compte du lobe
synthétique de l’instrument QUBIC. L’implémentation de la polarisation est en cours.
Les mesures sont organisées en données temporelles ~y, appelées TOD (time ordered
data), obtenues par la somme du signal du ciel ~s, qui dépend de la stratégie de balayage
du ciel et du bruit instrumental, bruit supposé stationnaire et gaussien ~n
~y = ~s+ ~n. (6.2.1)
Le vecteur ~s est le signal du ciel résultant du signal du ciel convolué par le lobe de
l’instrument et pixelisé.
Le signal du ciel est modélisé par la procédure de map-making par une carte du ciel
pixélisée. Nous déﬁnissons le vecteur ~T , la carte du ciel, dont la dimension est donnée par
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le nombre de pixels dans la carte. Si nous supposons que le signal dépend linéairement
de la carte du ciel, nous pouvons écrire
~y = A~T + ~n, (6.2.2)
avec A la matrice de pointage et ~T le signal du ciel convolué par le lobe de l’instrument.
Nous déﬁnissons Nt le nombre de données temporelles et Nb le nombre de pixels.
La matrice de pointage A relie chaque donnée temporelle au pixel correspondant. Elle
indique le poids d’un pixel à chaque observation temporelle et contient l’information sur
la stratégie de balayage du ciel et la réponse de l’instrument. Sa taille est donc donnée
par Nt ×Nb.
Le vecteur ~T est de dimension Nt.
La méthode demap-making consiste selon des observations, soit les TOD, à déterminer
une carte Tˆ du signal d’intérêt.
Si nous supposons que le bruit n’est pas corrélé avec les ﬂuctuations du ciel, la matrice
de covariance de la carte est égale à la somme de la matrice de covariance du ciel et de
la matrice de covariance du bruit de la carte〈
~y~yT
〉
=
〈
~s~sT
〉
+
〈
~n~nT
〉
. (6.2.3)
La fonction de densité de probabilité d’une distribution gaussienne du bruit est
P (~n) = (2π)−Nt/2 exp{−1
2
(~nN−1~n+Tr[ln(N)])}, (6.2.4)
avec N =
〈
~n~nT
〉
la matrice de covariance du bruit.
En remplaçant ~n = ~y − A~T et en ne supposant aucune connaissance au préalable de
la carte du ciel ~T , la probabilité qu’un certain ciel corresponde aux TOD obtenues est
P (~y
∣∣∣~T ) = (2π)−Nt/2 exp{−1
2
(~y −A~T )TN−1(~y −A~T ) + Tr[ln(N)]}. (6.2.5)
Cette équation représente la fonction de vraisemblance du problème et la carte qui la
maximise est la carte de variance minimale Tˆ .
Nous supposons que tous les ciels sont équiprobables, et que nous n’avons aucune
connaissance à priori de la carte du signal du fond diﬀus. En utilisant le théorème de
Bayes, la probabilité d’avoir le vrai ciel ~T suivant les données ~y est proportionnelle à la
probabilité d’obtenir les données ~y en considérant le signal du ciel ~T d’où P (~y | ~T ) ∝
P (~T | ~y).
Maximiser la probabilité revient à minimiser le χ2 par dχ
2
d~TT
= 0, avec
χ2 = −2 ln
[
P (~T | ~y)
]
= (~y −A~T )TN−1(~y −A~T ). (6.2.6)
Nous obtenons alors un système linéaire tel que
AT .N−1.A.Tˆ = AT .N−1.~y. (6.2.7)
La matrice de covariance de la carte du résidu est〈
(mˆ− ~m)(mˆ− ~m)T
〉
= (AT .N−1.~y.)−1. (6.2.8)
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Nous obtenons alors le maximum de vraisemblance de la carte
Tˆ = (At.N−1.A)−1.At.N−1.~y. (6.2.9)
6.2.2 Méthode spéciﬁque à l’instrument QUBIC
La procédure optimale de map-making consiste à maximiser la fonction de vraisem-
blance des données suivant un modèle de bruit. Pour le moment, dans le simulateur de
map-making, du bruit blanc est ajouté sur les données simulées et du bruit en 1/f vient
d’être implémenté dans le simulateur de l’instrument QUBIC par Pierre Chanial.
Dans le cas où seul le lobe principal serait pris en compte, la méthode de map-making
correspondrait à une méthode classique utilisée dans le cas d’un imageur, caractérisée
par un lobe gaussien et circulaire, à travers lequel le signal est focalisé en un point
du plan focal. Ainsi la matrice de pointage A correspondrait, pour un balayage du ciel
relativement simple, à une matrice creuse avec une valeur égale à 1 par ligne [202].
La méthode pour fabriquer des cartes avec l’instrument QUBIC doit être améliorée
pour prendre en compte le lobe de façon plus réaliste.
Lorsque l’instrument QUBIC pointera en direction du ciel, plusieurs zones du ciel
seront observées correspondant au signal des diﬀérents pics du lobe synthétique. Donc
pour une série de données temporelles, la matrice de pointage A sera plus complexe que
dans le cas d’un imageur car elle devra prendre en compte plusieurs pixels de la carte. Aﬁn
de modéliser ces réplications du lobe, dans une première approximation, chaque colonne
de la matrice de pointage A est donnée par un peigne de Dirac représenté par la Figure
6.1, correspondant aux diﬀérents pics du lobe de l’instrument QUBIC. L’amplitude du
peigne de Dirac est déterminée par le lobe primaire des cornets de 14° FWHM.
Table 6.1: Lobe synthétique en noir pour un instrument avec 400 cornets et une fré-
quence d’observation de 150 GHz. En rouge est modélisé le peigne de Dirac.
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6.2.3 Résultats
Les cartes des modes B représentées par la ﬁgure 6.2.1 montrent le résultat du map-
making pour 5000 pointages et 10 orientations de pointage pour un instrument mono-
chromatique et sans polarisation. La carte de gauche de la ﬁgure 6.2.1 représente la carte
originale sans convolution, la carte de droite représente la carte convoluée par le lobe de
l’instrument modélisé par des gaussiennes de 37.1 arcmin FWHM. La ﬁgure de gauche
6.2.2 représente la carte obtenue avec une méthode classique de map-making, c’est à dire
en ne tenant compte que du lobe primaire de 14 degrés FWHM. La ﬁgure de droite 6.2.2
représente la carte reconstruite avec la méthode de map-making de l’instrument QUBIC.
Cette méthode de map-making développée pour prendre en compte les réplications du
lobe synthétique de l’instrument QUBIC peut être vériﬁée en l’appliquant sur une carte
d’un point-source. Nous considérons une carte de résolution ns=1024 avec une valeur
d’un pixel égale à un et les valeurs des autres pixels sont ﬁxées à zéro. Cette carte est
représentée par la ﬁgure de gauche 6.2.3. Cette carte de départ est convoluée par le lobe
modélisé par des gaussiennes de 37.1 arcmin, les TOD sans bruit sont ainsi obtenus. La
procédure de map-making est ensuite appliquée sur les TOD et nous obtenons la carte
de gauche de la ﬁgure 6.2.3. La ﬁgure 6.2.4 représente la carte obtenue du map-making
en fonction de la distance en degré au centre de la position de la source. Un ajustement
de cette carte, représenté en rouge, donne la valeur de la FWHM égale à 37.1 arcmin,
comme ﬁxé initialement pour la modélisation des réplications du lobe synthétique par des
gaussiennes de 37.1 arcmin FWHM. Sur ce graphique, nous ne constatons aucun résidu
des réplications des pics du lobe synthétique. Ce résultat conﬁrme que la méthode de
map-making améliorée pour prendre en compte la forme du lobe synthétique fonctionne.
Figure 6.2.1: Carte initiale des modes B sans convolution à gauche et convoluée par le
lobe eﬀectif de l’instrument à droite. Ces deux résultats sont réalisés pour
un instrument monochromatique avec 5000 pointages et 10 orientations de
pointage.
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Figure 6.2.2: Carte des modes B obtenue avec un map-making classique à gauche. Carte
des modes B obtenue avec la méthode de map-making améliorée avec une
meilleure prise en compte du lobe synthétique. Ces deux résultats sont
réalisés pour un instrument monochromatique avec 5000 pointages et 10
orientations de pointage.
Figure 6.2.3: Projection gnomonique de la carte en entrée d’un point source à gauche. A
droite est représentée la carte en sortie du map-making de QUBIC.
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Figure 6.2.4: Carte d’une source ponctuelle obtenue avec le map-making en fonction de
la distance en degrés au centre.
Nous avons montré que dans le cadre de l’instrument QUBIC, les cartes du signal
du fond diﬀus peuvent être obtenues par un maximum de vraisemblance classique qui
combine les données de tous les bolomètres du plan focal, de toutes les directions de
pointage et orientations des directions de pointage. Appliquer aux données de l’instru-
ment QUBIC, cette méthode a l’avantage qu’elle n’implique pas un grand nombre de
pixels. Ainsi, les matrices qui interviennent dans le maximum de vraisemblance sont
assez petites et creuses, cette dernière propriété permet d’améliorer la convergence du
gradient conjugué.
6.3 Estimation des spectres de puissance
À partir des cartes obtenues du map-making, une implémentation d’un estimateur
quadratique de spectre de puissance a été réalisée selon un balayage du ciel aléatoire
et un niveau de bruit blanc sur les TOD, ce qui implique un bruit non uniforme sur la
carte. Une stratégie de balayage ainsi que du bruit réaliste seront ajoutés par la suite.
L’estimateur quadratique va permettre d’estimer le spectre de puissance à partir de la
carte obtenue du map-making avec une matrice de covariance du bruit connue à l’aide
de réalisations Monte-Carlo du bruit. Nous allons déﬁnir l’estimateur développé par
maximum de vraisemblance dans un cadre général. Puis, nous présenterons les résultats
de cet estimateur avec les cartes simulées de l’instrument QUBIC.
6.3.1 Méthode générale
Les méthodes basées sur un estimateur de maximum de vraisemblance permettent
d’estimer le spectre angulaire à partir de la fonction de corrélation des données, en
maximisant la probabilité du spectre de puissance Cl, à partir de la carte du ciel ~x
connue [33].
A partir de la procédure de map-making intégrée dans un simulateur de l’instrument
QUBIC réalisé par Pierre Chanial, nous avons obtenu des cartes en température simulées
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du fond diﬀus x observé à travers le lobe approximé de l’instrument. La température
d’un pixel i est la somme du signal s et du bruit instrumental n
xi = si + ni, (6.3.1)
avec i l’indice du pixel et Npix le nombre de pixels du ciel.
Si nous supposons un signal statistiquement indépendant du bruit, nous obtenons la
covariance de la carte
M =
〈
~x~xT
〉
=
〈
~s~sT
〉
+
〈
~n~nT
〉
= S +N. (6.3.2)
La taille de la matrice de covariance est Npix×Npix. Les matrices S, N et M sont des
matrices symétriques et déﬁnies positives.
Le signal de la carte peut être développé sur la base des harmoniques sphériques
si =
∑
lm
almBlYlm(nˆi), (6.3.3)
avec nˆi le vecteur de pointage unitaire au centre du pixel i.
Le signal du fond diﬀus est observé à travers le lobe de l’instrument que nous mo-
délisons par le facteur Bl et qui correspond à la transformée de Legendre du lobe de
l’instrument. Dans le cas d’un imageur, ce lobe est supposé circulaire et symétrique.
Les coeﬃcients alm constituent les anisotropies de température du ciel. Nous supposons
qu’elles sont gaussiennes et isotropes sur le ciel
〈
almal′m′
〉
= δll′ δmm′Cl, (6.3.4)
où Cl est le spectre de puissance.
La matrice de corrélation du signal est donnée par
Sii′ =
∑
lm
∑
l
′
m
′
〈
almal′m′
〉
BlBl′Ylm(nˆi)Yl′m′ (nˆi′ ). (6.3.5)
Les fonctions fenêtres qui interviennent dans cette équation pour le lobe modélisé de
l’instrument QUBIC sont relativement simples, c’est ce qui est representé dans la ﬁgure
6.2.4.
En utilisant l’équation 6.3.4, nous obtenons
Sii′ =
∑
l
2l + 1
4π
B2l ClPl(χii′ ), (6.3.6)
avec Pl le polynôme de Legendre et χii′ l’angle entre les pixels i et i
′
.
L’instrument aura une couverture du ciel incomplète, due surtout à la stratégie de
balayage du ciel, mais aussi aux avant-plans, et à la taille ﬁnie du lobe de l’instrument, les
Cl obtenus ne forment pas une base orthonomale complète. Les Nl multipoles accessibles
sont alors regroupés en Nb intervalles et il faut décomposer le spectre de puissance en
intervalles b suivant une forme spectrale Csl
Cl = Cb(l∈b)Csl . (6.3.7)
Nous supposons un bruit instrumental dans la carte de distribution gaussienne, de
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moyenne nulle et de covariance :
Nij = 〈ninj〉 =
〈
nin
∗
j
〉
. (6.3.8)
Pour estimer le spectre de puissance du fond diﬀus, il faut à partir d’une carte ~x
déterminer un estimateur non biaisé du spectre Cˆl selon un modèle de bruit.
Suivant l’hypothèse d’une variance gaussienne et d’une moyenne nulle, la probabilité
des données ~x selon un spectre de puissance Cl est
P (~x |Cl ) = (2π)−Npix/2 exp
(
−1
2
(~xTM−1~x+Tr [lnM])
)
. (6.3.9)
La matrice M est fonction de Cl.
En utilisant le théorème de Bayes, et en supposant une loi de probabilité a-priori
uniforme du spectre Cl, nous obtenons
P (Cl |~x) ∝ P (~x |Cl ). (6.3.10)
A partir du logarithme de l’équation 6.3.9, nous obtenons la fonction de vraisemblance
que nous voulons maximiser
L = 1
2
Tr
[
lnM +M−1D
]
, (6.3.11)
avec D = ~x~xT .
L’estimateur du spectre de puissance Cˆl peut être ainsi déterminé par
L,l = 0 (6.3.12)
avec L,l = ∂L∂Cl .
La dérivée seconde de la fonction de vraisemblance est reliée à la matrice de Fisher
par
Fll′ =
〈
L,ll′
〉
. (6.3.13)
L’expression de la matrice de Fisher est
Fll′ =
1
2
Tr
[
M−1M,lM−1M,l′
]
, (6.3.14)
avec M la matrice de covariance de la carte déﬁnie dans 6.3.2 et M,l = ∂M∂Cl .
Les équations L,l de l’estimation du spectre de puissance sont non linéaires, une mé-
thode itérative de Newton Raphson peut être utilisée pour résoudre le système. Cette
méthode revient à déterminer le zéro de la dérivée du logarithme de la fonction de vrai-
semblance. Elle nécessite un jeu de paramètres de départ Cˆ(0)l relativement proche de la
valeur correcte, corrigée à chaque itération d’un facteur ∂C(0)l = −
([
∂2L
∂C2
l
]−1
∂L
∂Cl
)
Cl=C
(0)
l
Par cette méthode, le résultat de l’itération n, Cˆ(n)l , est obtenu par
Cˆ
(n)
l = Cˆ
(n−1)
l −
∑
l
′
(
F−1
)
ll′
L,l′ . (6.3.15)
218
6.3 Estimation des spectres de puissance
A chaque itération, les dérivées de la fonction de vraisemblance L et de l’inverse de la
matrice de Fisher F−1 sont évaluées à Cˆ(n−1)l et les étapes suivantes sont eﬀectuées :
- calcul de la dérivée de la matrice de corrélation pixel-pixel du signal
∂S
ii
′
∂Cb
par inter-
valle
∂Sii′
∂Cb
=
∂
∂Cb
∑
l
2l + 1
4π
B2l C
s
l Pl(χii′ ), (6.3.16)
- calcul de la matrice de corrélation pixel-pixel de la carte M , décomposition de Cho-
lesky de cette matrice et résolution de la carte des données pondérées
M = S +N = N +
∑
b
Cb
∂S
∂Cb
= LLT & LLT~z = ~T , (6.3.17)
- Résolution triangulaire des systèmes linéaires L.LT .Wb = ∂S∂Cb ,
- Calcul des dérivées premières ∂L∂Cb
∂L
∂Cb
=
1
2
(~xWb~z − Tr [Wb]), (6.3.18)
- Calcul des dérivées secondes ∂
2L
∂Cb∂Cb′
∂2L
∂Cb∂Cb′
= −~xTWbWb′~z +
1
2
Tr
[
WbWb′
]
, (6.3.19)
- Calcul du facteur de correction à appliquer au spectre ∂Cl = −
(
∂2L
∂C2
l
)−1
∂L
∂Cl
.
Les évaluations de la matrice de Fisher inverse et la dérivée L,l requièrent les inversions
de matrices de dimension Npix×Npix, cette méthode induit un coût computationnel très
important, étant en O(N3pix), avec Npix le nombre de pixels de la carte et pour les
cartes de résolution importante. Par ailleurs, elle nécessite la connaissance de la matrice
de covariance du bruit.
6.3.2 Méthode spéciﬁque à l’instrument QUBIC
Dans le cas d’un interféromètre, dont le champ de vue est généralement petit, il est
classique de déterminer les spectres de puissance à partir des visibilités obtenues. Cepen-
dant, cette méthode se révèle être très compliquée dans le cas de l’instrument QUBIC,
avec lequel le champ de vue est grand (le lobe primaire est de 14 degrés FWHM) [36].
L’avantage présenté par l’instrument QUBIC en tant qu’imageur synthétique est l’in-
troduction d’une modulation supplémentaire apportée par le balayage du ciel, qui ap-
porte un contrôle des eﬀets systématiques en plus de la procédure d’étalonnage interne.
Aﬁn d’estimer les spectres de puissance, la méthode développée dans un premier temps
pour l’instrument QUBIC est d’appliquer un estimateur quadratique (par maximum de
vraisemblance) sur les cartes obtenues.
La ﬁgure 6.3.1 représente le spectre de puissance à partir d’une carte initiale des modes
B simulés du fond diﬀus cosmologique, obtenue avec un balayage du ciel et un bruit
arbitraires et convoluée par le lobe de l’instrument. Les réalisations sont représentées en
gris, les points et les barres d’erreur en rouge représentent la moyenne et l’écart type sur
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ces réalisations. Le modèle d’entrée est représenté en bleu. La matrice de covariance de
bruit est obtenue par Monte Carlo sur un grand nombre de réalisations.
Figure 6.3.1: Spectre de puissance des modes B estimé par Monte-Carlo à partir du
simulateur de l’instrument QUBIC.
La matrice de corrélation de la carte est représentée par la ﬁgure de gauche 6.3.2 et la
ﬁgure agrandie de la carte de la matrice de corrélation à droite 6.3.2. Cette matrice est
déﬁne par cij =
εij√
εii×εjj . Elle a été réalisée avec 10000 réalisations Monte Carlo de bruit
sur le même pointage. La ﬁgure 6.3.3 représente la valeur de la matrice de corrélation en
fonction de la séparation angulaire entre les diﬀérentes paires de pixels. Sur ce graphique,
nous observons une bosse à environ 17 degrés que nous étudions actuellement et des creux
positionnés à des séparations angulaires de 8.5 degrés et 12 degrés qui correspondent aux
positions des lobes secondaires du lobe synthétique. Il reste un travail de compréhension
sur ces résultats.
Par la suite, dans la simulation, il faudra déﬁnir une stratégie de balayage du ciel
réaliste et prendre en compte la constante de temps des bolomètres. Lorsque le simulateur
contiendra de la polarisation, il faudra inclure dans la simulation la rotation de lame
demi-onde et s’intéresser à la séparation des modes E et B. L’implémentation de la
polarisation est actuellement en train d’être réalisée.
D’autres méthodes vont être testées par la suite pour l’estimation des spectres de
puissance à partir des cartes obtenues. Il existe deux catégories d’estimateur de spectre
de puissance : ceux basés sur un maximum de vraisemblance (méthode bayesienne),
méthode implémentée actuellement et les estimateurs pseudo-Cl (méthode fréquentiste).
Les méthodes utilisant un estimateur Pseudo-Cl calculent directement le spectre de
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Figure 6.3.2: Carte de la matrice de corrélation de la carte à gauche obtenue sur 10000
réalisations de bruit sur le même pointage. A droite est représenté un agran-
dissement de cette matrice.
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Figure 6.3.3: Valeur de la matrice de corrélation en fonction de la séparation angulaire
entre les pixels i et j.
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puissance angulaire Cˆl à partir des données obtenues [93]. La transformée en harmoniques
sphériques de la carte est ainsi directement réalisée. Il faut ensuite s’aﬀranchir des eﬀets
de la couverture du ciel non uniforme, qui induit un couplage entre les modes, liés au lobe
et au ﬁltrage par des simulations Monte-Carlo du signal, et estimer le spectre de Fourier
du bruit instrumental par des simulations Monte-Carlo du bruit. Une méthode a été
développée dans [13], qui permet de supprimer la reprojection du bruit et la pixellisation
du signal. Le temps de calcul de cette méthode est en O(N3/2pix). Cette méthode n’est
actuellement plus beaucoup utilisée ; suite au développement des méthodes de cross-
power spectra, qui ne nécessitent pas de connaître la matrice de covariance du bruit.
Les méthodes de cross-power spectra [199, 79, 92] reposent sur l’utilisation de diﬀé-
rentes cartes du ciel d’un même instrument ou d’instruments diﬀérents, et déterminent
les corrélations entre ces cartes. Les spectres croisés obtenus devront être corrigés des
eﬀets de lobe, de ﬁltrage, de couverture du ciel non uniforme et de pixellisation, comme
dans le cas d’un estimateur Pseudo-Cl. Dans le cas où les bruits des cartes ne sont pas
corrélés, nous obtenons alors un estimateur non biaisé du spectre Cl. Cette méthode se
révèle être très intéressante dans le cas d’expériences avec de grande matrice de détec-
teurs comme les expériences actuelles dédiées à la détection des modes B de polarisation
du fond diﬀus.
6.4 Récapitulatif et perspectives
Dans le cas où l’instrument QUBIC serait utilisé comme un interféromètre, l’estima-
tion des spectres de puissance à partir des visibilités, avec le grand champ de vue de
l’instrument QUBIC, donc hors de l’approximation de ciel plane, pourrait se révéler d’un
point de vue de l’analyse de données très complexe. Dans ce chapitre, nous avons mon-
tré que l’instrument QUBIC peut être utilisé comme un imageur synthétique avec une
stratégie de balayage du ciel à déﬁnir. L’avantage majeur d’utiliser l’instrument QUBIC
comme un imageur synthétique est que ce concept permet d’introduire une modulation
supplémentaire permise par le balayage du ciel, permettant de moduler le paramètre de
Stokes de l’intensité et donc de le mesurer. Le balayage du ciel ajoute ainsi un contrôle
supplémentaire des eﬀets systématiques (bruit en 1/f de l’atmosphère, de l’électronique)
par rapport à un interféromètre classique.
La procédure introduite dans cette section a permis d’obtenir des cartes en tempéra-
ture du fond diﬀus cosmologique, vu à travers le lobe de l’instrument QUBIC, à partir
du map-making, soit à l’aide des méthodes standards développées en imagerie et réaliser
une estimation de spectre de puissance par maximisation de vraisemblance.
Une analyse des données de l’instrument, qui permettra de réaliser des cartes en
polarisation à partir des TOD et d’estimer les spectres de puissance à partir de ces cartes,
avec des méthodes similaires à celles d’un imageur, est en train d’être implémentée dans
un simulateur complet de l’instrument. Il restera à prendre en compte la déconvolution
des constantes de temps des bolomètres et la rotation de lame demi-onde, du bruit en
1/f et à déﬁnir le balayage du ciel en fonction de ces paramètres. Une fois le simulateur
terminé, nous aurons une chaîne complète d’analyse de l’instrument, que nous pourrons
utiliser pour optimiser la stratégie de balayage du ciel et ﬁxer des tolérances sur le
pointage.
Nous faisons un résumé des diﬀérentes composantes de l’instrument QUBIC pour le
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premier module à 150 GHz avec 25% de largeur de bande et 3 mm de taille de détecteurs :
- le cryostat
Le cryostat sera refroidi à 4 K par un pulse tube avec une fenêtre de zotefoam de 430
mm de diamètre.Il est réalisé par les membres de QUBIC à l’Université de Sapienza.
- la lame demi-onde rotative
La lame rotative sera constituée d’un réseau métallique diélectrique de diamètre 20
cm. La rotation sera eﬀectuée pas par pas. L’Université de Manchester est responsable
de cette composante.
- les cornets
Les lobes des cornets doivent être gaussiens de 14 degrés FWHM. Les 400 cornets
seront placés en conﬁguration circulaire.
La fabrication des cornets est réalisée sous la forme d’assemblage de plaques d’alumi-
nium qui sont usinés chimiquement et contiendront des corrugations.
Ils sont sous la responsabilité de l’APC et de Milan et sont testés à Milan et à Man-
chester.
- les interrupteurs
Les interrupteurs sont des guillotines permettant d’obstruer les guides d’onde et sont
activés grâce à des électro-aimants. Ces interrupteurs pourront fonctionner pour une
ligne de base et un cornet individuellement, aﬁn de ne pas modiﬁer la charge thermique
du cryostat. Les interrupteurs sont sous la charge du laboratoire APC et l’électronique
de lecture de l’Université Milan Bicocca.
- le combineur optique
Le télescope de QUBIC est un système réﬂecteur constitué de deux miroirs hors axe
avec une optique rapide (distance focale de 300 mm). L’université de Maynooth est en
charge du combineur optique.
- les matrices de bolomètres
L’instrument contiendra deux plans focaux équipés de quatre matrices en quart de
cercle de 256 NbSi TES à 300mK. Les bolomètres sont conçus et réalisés au CSNSM et
à l’IEF et ils sont testés à l’APC.
- l’électronique de lecture
L’électronique de lecture froide sera basée sur une architecture de multiplexage tem-
porel basée sur des SQUIDs, qui seront contrôlées à l’aide d’un ASIC SiGe à 4K. Cet
ASIC est développé au laboratoire APC. En sortie de l’ASIC, le signal sera numérisé
par l’électronique à température ambiante réalisée à l’IRAP.
Ce premier module devrait prendre ses premières observations ﬁn 2015. Il sondera des
échelles angulaires comprises entre 50 < l < 150 et aura pour objectif de contraindre
une valeur du rapport tenseur sur scalaire de r < 0.05, en un an d’acquisition eﬀective
de données. Si un prochain module est envisagé à une autre fréquence d’observation,
d’autres choix technologiques pourront être étudiés comme un combineur optique ré-
fracteur, des cornets multi-modes, une dilution, des bolomètres avec une température
critique plus basse, des OMT qui pourraient permettre de n’avoir qu’un plan focal, des
interrupteurs planaires pour eﬀectuer la procédure de la self-calibration ... .
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Conclusion
Au ﬁl de ces trois ans, j’ai participé au développement du project QUBIC, qui s’inscrit
dans le cadre d’un eﬀort important expérimental de la communauté scientiﬁque mon-
diale, en vue de la détection des modes B de la polarisation du fond diﬀus cosmologique.
Le travail réalisé au cours de cette thèse a été eﬀectué avec Jean-Christophe Hamilton,
Jean Kaplan et Pierre Chanial et les autres membres de la collaboration QUBIC.
A mon arrivée il y a trois ans dans le project QUBIC, l’architecture de l’instrument
était ﬁxée et il avait été montré qu’un interféromètre bolométrique pouvait atteindre une
sensibilité compétitive avec celle d’un imageur. Il restait deux questions importantes d’un
point de vue de l’analyse de données : est ce que l’instrument QUBIC pourra permettre
un meilleur contrôle des eﬀets systématiques qu’un imageur ? Romain Charlassier avait
proposé dans les grandes lignes une méthode basée sur la redondance des lignes de base
mais il restait à la préciser et à l’appliquer à l’instrument QUBIC.
La deuxième question est la fabrication de cartes avec l’instrument QUBIC, qui peut
apparaître au premier abord comme un réel déﬁ compte tenu de la forme particulière du
lobe de l’instrument.
Les premiers mois de ma thèse ont consisté à travailler sur le concept optique de
l’instrument : sur le combineur de faisceaux. Ce travail a été réalisé en collaboration
avec l’université de Maynooth. Mon travail a été de développer un algorithme à partir
des simulations de faisceaux gaussiens réalisées par Maynooth à travers un système
optique, qui permet de tester diﬀérents concepts optiques et de déterminer une ﬁgure
de mérite pour chaque système étudié. Nous avons montré dans cette thèse que cet
algorithme permet d’estimer les conséquences des aberrations optiques sur la sensibilité
de l’instrument et de déduire la performance du système optique. Il détermine ainsi quel
système optique entraine le moins de perte en sensibilité par rapport à un combineur
optique idéal.
Par ailleurs, j’ai contribué à l’étude des tolérances sur l’alignement et les positions des
miroirs du combineur optique de l’instrument et ainsi déterminer les tolérances les plus
critiques. A partir de ces résultats, nous avons pu déduire un jeu de tolérances requis sur
l’alignement et la position des deux miroirs. Ces derniers pourront être ajustés dans le cas
d’un système optique réglable, à l’aide d’un laser, ce qui impose une qualité optique pour
les miroirs. Il reste encore à déterminer l’eﬀet sur la sensibilité induit par une variation
de la forme des miroirs lors de la mise en froid du cryostat, mais aussi la distance entre les
deux plans focaux et la taille de la grille polarisante. Ces deux paramètres doivent être
ajustés l’un en fonction de l’autre, chacun pouvant entrainer un blocage des faisceaux et
donc une diminution de la puissance collectée sur le plan focal.
La suite de mon travail a consisté à développer une simulation d’une technique d’éta-
lonnage interne, appelée self-calibration, permettant la détermination précise de para-
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mètres décrivant les eﬀets systématiques instrumentaux (erreurs de gain, couplage entre
polarisations, erreurs de pointages...). Cette méthode de calibration est une procédure
spéciﬁque à l’instrument QUBIC. Elle est basée sur la redondance des lignes de base.
Cette méthode de calibration est particulièrement puissante, elle permet un contrôle
des sources instrumentales d’erreurs systématiques à un niveau de précision relativement
élevé. Nous avons montré que cette méthode est seulement limitée par le temps d’inté-
gration par ligne de base des cornets primaires et elle est basée sur une modélisation des
eﬀets systématiques.
Actuellement, cette technique est démontrée à petite échelle, il reste à optimiser la
faisabilité à l’échelle, c’est à dire avec 400 cornets. Par ailleurs, la source de calibration
artiﬁcielle polarisée reste encore à être déterminer.
Il est important de préciser que cette méthode de calibration est envisageable pour tout
interféromètre futur, hétérodyne ou bolométrique, dédié à la mesure de la polarisation
du rayonnement de fond cosmologique avec un haut de degré de redondances.
Dans les derniers mois, j’ai pu participer au développement des algorithmes de re-
construction de cartes, à partir des données temporelles en prenant en compte la forme
particulière du lobe de l’instrument, et au développement des algorithmes d’extraction
des spectres de puissance à partir des données simulées de l’instrument QUBIC. Les
résultats que nous avons présentés dans le sixième chapitre sont très prometteurs. Un
travail est en cours pour fabriquer des cartes des paramètres de Stokes Q et U et ainsi
obtenir les spectres de puissance des modes E et B. Par ailleurs, un développement d’une
simulation complète de l’instrument QUBIC avec la procédure de map-making et de la
self-calibration est en train d’être développée par Pierre Chanial.
Au ﬁl de ma compréhension du fonctionnement de l’instrument QUBIC, j’ai pu me
rendre compte que cette expérience constitue un projet original : très enrichissante par
son concept novateur, mais surtout très prometteuse, cette expérience s’inscrit totale-
ment dans le cadre de la détection des modes B du fond diﬀus cosmologique. Cette
quête s’annonce diﬃcile du fait de la nécessité de réunir les critères de la sensibilité et
du contrôle des eﬀets systématiques, critères dont disposent l’instrument QUBIC. La
compréhension de l’interférométrie bolométrique est aujourd’hui mature, des avancées
instrumentales ont été considérables ces derniers mois sur l’électronique de lecture, les
bolomètres, les cornets ..., il ne manque ainsi au projet QUBIC que la validation de l’ex-
périence sur le site du Dôme C, qui sera permise par le premier module de l’instrument,
une fois que celui-ci sera complètement ﬁnancé.
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« Chaque nain juché sur les
épaules de géants voit plus loin
que ces prédécesseurs, et peut à
son tour faire figure de géant
pour les générations futures. »
(Newton)

Annexe A
Des équations d’Einstein aux équations de
Friedmann-Lemaître
L’Univers est décrit par les équations d’Einstein
Rij − Rgij = Gij = 8πGTij + Λgij (A.0.1)
où Rij désigne le tenseur de Ricci, R est la courbure scalaire déﬁni comme étant la
trace du tenseur de Ricci, gij est la métrique locale, Tij est le tenseur d’énergie impulsion
pour tous les champs présents et G la constante de gravitation. Gij représente le tenseur
d’Einstein et correspond à la partie géomètrie. La partie de droite correspond au contenu
en énergie de l’univers.
Les équations d’Einstein suivent le principe d’action. Cette action est stationnaire
avec des petites variations de la métrique du tenseur. L’action qui mène aux équations
d’Einstein est S = Sg + Sm avec Sg l’action gravitationnelle d’Einstein Hilbert et Sm
l’action de la matière déﬁnies par
Sg = − 116πG
ˆ
d4x
√−g(R + 2Λ), (A.0.2)
Sm =
∑
champs
ˆ
d4x
√−gLchamps. (A.0.3)
Les variations de ces deux actions sont
δSg = − 116πG
ˆ
d4x
√−g(Rij − 1
2
Rgij − Λgij)δgij , (A.0.4)
δSm = −12
∑
champs
ˆ
d4x
√−gT ijchampsδgij . (A.0.5)
Les équations d’Einstein sont obtenues par δS/δgij = 0. Le tenseur d’énergie impul-
sion doit être diagonale pour satisfaire les symétries de la métrique et par isotropie, les
composantes spatiales doivent être égales. Si nous assimilons l’univers à un ﬂuide parfait
caractérisé par une densité ρ(t) et une pression p(t)
Tij = diag(ρ,−p,−p,−p). (A.0.6)
229
Annexe A Des équations d’Einstein aux équations de Friedmann-Lemaître
Selon la loi de conservation de l’énergie et de l’impulsion, nous obtenons
d(ρa3 ) = −Pda3 (A.0.7)
ou sous une forme plus connue
d[a(ρ+ p)] = a3dp. (A.0.8)
Les composantes non nulles du tenseur de Ricci pour une métrique de Robertson-
Walker sont données par
R00 = −3 a¨
a
(A.0.9)
Rij = −[ a¨
a
+ 2
a˙2
a2
+ 2
k
a2
]gij (A.0.10)
R = −6[ a¨
a
+
a˙2
a2
+
k
a2
]. (A.0.11)
Les équations d’Einstein permettent de relier le tenseur de Ricci au tenseur d’énergie
impulsion. Nous considérons un ﬂuide cosmologique caractérisé par une pression p(t) et
une densité d’énergie ρ(t). Les composantes non nulles du tenseur d’énergie impulsion
sont
T00 = −ρg00, Tij = pgij . (A.0.12)
Les équations d’Einstein A.0.1 donnent pour la première composante R00 − 12g00R =
8πGT00 + Λg00 ce qui correspond à l’équation de Friedmann-Lemaître(
a˙
a
)2
+
k
a2
=
8πG
3
ρ+
Λ
3
. (A.0.13)
En posant H = a˙a , nous obtenons
H2 =
8πG
3
ρ+
Λ
3
− k
a2
. (A.0.14)
Pour la composante 11, nous obtenons l’équation d’Einstein R11− 12g11R = 8πGT11+
Λg11, d’où
2
a¨
a
+
a˙2
a2
+
k
a2
= −8πGp+ Λ. (A.0.15)
La diﬀérence des Eq.A.0.15 et A.0.13 donne l’équation pour l’accélération a¨
a¨
a
= −4πG
3
(ρ+ 3p) +
Λ
3
. (A.0.16)
Cette équation constitue la deuxième équation de Friedmann-Lemaître.
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Puissances de bruit
La limite en sensibilité d’un détecteur est le bruit de photons de la radiation incidente
qui correspond à une variation du nombre de photons en fonction du temps. Cette
variation est due à la nature quantique d’un photon et est intrinsèque au rayonnement.
La valeur du bruit de photon dépend de la fréquence d’observation et de la puissance
collectée par l’instrument.
B.0.1 NEP (Noise equivalent power)
Un photon obéit à la statistique de Bose Einstein. Le nombre moyen de photons par
modes spatiaux est donné par
〈n〉 = 1
ehν/kBT − 1 (B.0.1)
où kB la constante de Boltzmann, ν la fréquence d’observation et T la température
d’une source à l’équilibre thermique.
La variance de B.0.1 donne 〈
△n2
〉
= 〈n〉+ 〈n〉2 . (B.0.2)
L’énergie d’un mode spatial de la source en fonction de l’énergie d’un photon, par
seconde, est
P = hν 〈n〉△ν (B.0.3)
et la variance de cette puissance est〈
△P 2
〉
= (hν△ν)2 〈n〉 (1 + 〈n〉). (B.0.4)
La variance correspond à la densité spectrale de puissance d’une variable dans notre
cas, s’écrit comme la puissance bruit sur l’ensemble des fréquences balayées et la NEP
est déﬁnie comme la racine carré de cette variance sur un intervalle de temps de 12 s.
Nous obtenons alors
NEP2γ
2
= hνP +
P2
∆ν
. (B.0.5)
d’où
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NEP2γ = 2hνP + 2
P2
∆ν
. (B.0.6)
L’expression de la NEPγ est donnée en W.Hz−1/2. Une déﬁnition de la puissance
équivalente de bruit est la suivante : la puissance nécessaire d’un signal pour égaler le
niveau de bruit avec une bande passante de 1 Hz.
Le premier terme représente la contribution poissonnienne caractéristique d’événe-
ments aléatoires et non corrélés et est appelé le shot noise. Le second terme est le terme
de bunching qui correspond à la corrélation du bruit. Ce terme de bruit est donc pro-
portionnel à la puissance d’entrée et donc augmente avec le nombre de photons.
Le but sera donc de limiter la puissance de charge des diﬀérentes composantes et
surtout de l’atmosphère.
La puissante équivalente de bruit total NEPtot est donnée par le carrée de la somme
quadratique du bruit de photon et du bruit thermique d’un bolomètre.
NEP2tot = NEP
2
γ +NEP
2
bolo (B.0.7)
B.0.2 NET (Noise equivalent temperature)
La NET est l’écart à la température du corps noir du rayonnement de fond cosmolo-
gique pour un rapport signal sur bruit de 1s durant un intervalle de temps de 1s.
La puissance équivalente en température peut être obtenue en K.s1/2 par
NET =
NEP√
2λ2ǫq∆ν
1
dB(ν,TCMB)
dT
. (B.0.8)
Le facteur 1√
2
correspond à la conversion des K.Hz−1/2 en K.s1/2 , TCMB est la tem-
pérature du rayonnement de fond cosmologique et ǫq l’eﬃcacité quantique.
B.0.3 Le rapport signal sur bruit
Le rapport signal sur bruit est donné par
r =
TA
Tb
(B.0.9)
où TA est la température d’antenne c’est à dire la température du signal de la source
collectée par une antenne après dilution par le lobe et en négligeant le terme de bunching
TA =
PS
√
2∆t
NEP
. (B.0.10)
Une estimation de la sensibilité pouvant être atteinte par l’instrument est donnée par
σ =
NET
TA
√
tb
(B.0.11)
avec tb la mesure par ligne de base.
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